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Résumé Le milieu interstellaire (MIS) où se forment les étoiles est constitué de
gaz très dilué dominé par l’hydrogène moléculaire, et de grains de poussière de
taille submicrométrique. Ces poussières jouent un rôle crucial en atténuant la lu-
mière des étoiles lointaines, protégeant ainsi les molécules du gaz des rayonnements
ultra-violets, et en servant de catalyseurs à une chimie hétérogène à très basse tem-
pérature. Outre la synthèse de l’hydrogène moléculaire, la surface des grains permet
de former des molécules organiques dites complexes comme le méthanol (CH3OH)
à partir de l’hydrogénation (et la deutération) du monoxyde de carbone (CO). Les
glaces ainsi formées participent à la complexiﬁcation moléculaire du MIS et seront
à terme intégrées au sein de disques de poussières, berceaux des astéroïdes, comètes
et exo-planètes.
L’objectif de cette thèse est l’étude des mécanismes d’échanges hydrogène-deuterium
sur certains groupements fonctionnels de molécules organiques simples, méthanol
par exemple, présentes à la surface ou dans les manteaux des grains interstellaires.
La thèse est centrée sur une exploration expérimentale de ces processus en phase
condensée, à l’aide d’une expérience de cryogénie synthétisant des glaces à très basse
température (15K) couplée à un spectromètre infrarouge. Nous montrons que ces
échanges se produisent avant la sublimation du manteau de glace sur des groupes
fonctionnels capables d’établir des liaisons hydrogènes avec les molécules d’eau voi-
sines. Le processus catalysant est vraisemblablement la cristallisation de la glace
d’eau. Des études cinétiques nous permettent d’évaluer les énergies d’activation du
transfert H/D (6745 K) et de la transition amorphe-cristalline (8100 K), et de
déterminer la constante de vitesse d’échange dans le domaine de température 120-
140 K. Cette constante de vitesse est, de plus, comparée à des calculs semi-classiques
basés sur un traitement ab initio. En marge de ces expériences, des observations mil-
limétriques de la molécule de méthanol en direction de proto-étoiles conﬁrment une
variabilité des abondances relatives des isotopologues simplement deutérés de cette
molécule en fonction de la masse de la protoétoile.
Mots clés : Deutération, Méthanol, Grain, Échanges H/D, Protoétoiles
Abstract The interstellar medium where stars are formed consists of a dilute gas
which is dominated by molecular hydrogen and dust grains less than a few microm
in size. The dust plays a crucial role in the attenuation of light from the stars. They
also protect molecules within the gas from UV photons. Furthermore, they serve as
heterogeneous catalysts for chemistry at low temperature.
The surface of the grains also permit the formation of complex organic molecules
such as methanol (CH3OH) via the hydrogenation and/or deuteration of carbon
monoxide (CO). The ices are formed and subsequently participate in increasing the
molecular complexity of the clouds. Finally, they are incorporated into debris disks,
asteroids, comets, and exoplanets.
The objective of this thesis is to study the mechanism of hydrogen/deuterium ex-
change within certain functionnal groups of simple organic molecules such as metha-
nol, which are present on the surface of these grain mantles. The thesis is focused on
the experimental determination of these processes in the condensed phase. This will
be achieved with the aid of a cryogenic synthesis of the ices at very low temperatures
coupled with infrared spectrometry. We observe that it is possible for the exchange
to proceed before the sublimation of the ice mantles. However, this is only the case
when the functional groups within the molecule may form hydrogen bonds with
water. From our results we see that this process seems to be catalysed by the crys-
talization of the water ice. The kinetics study permits us to evalute the activation
energy for the H/D exchange (6745 K) and for the transition from amorphous to
crystaline ice (8100 K). In addition it also allows us to determine the rate constant
for the exchange in the temperature range 120-140 K.
In addition we have performed theoretical calulation in an attempt to elucidate
the mechanism for the exchange. However, the experimental rate constant for the
exchange is much larger in comparison to the one predicted by a semi- classical treat-
ment based on the AB initio potential we have obtained. Further to this observations
of methanol towards protostars have been conducted. These observations show that
there is a variation in the relative abundance of the CH2DOH and CH3OD. This
variation in relative abundance seems to have some dependence upon the mass of
the protostar, with high mass stars showing ( [CH2DOH][CH3OD] ≤1) and low/intermiediate
mass stars showing ( [CH2DOH][CH3OD] ≫3).
Keywords : Deuteration, Methanol, Grain, H/D Exchange, Protostars
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1.1 De la formation des étoiles aux molécules complexes
organiques
1.1.1 Le milieu interstellaire
Autrefois les astronomes étaient convaincus que toute la matière de l’univers
était condensée dans les astres, et que de fait l’espace interstellaire était complè-
tement vide. L’espace entre les étoiles, ou milieu interstellaire, n’est cependant pas
vide mais rempli de gaz et de poussières. Près d’une étoile, ce gaz est sous forme
d’atomes ionisés. Toute molécule qui s’y forme est immédiatement détruite par les
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photons ultraviolets émis par l’étoile. Nous appelons ces régions les nébuleuses ioni-
sées.
Le volume occupé par les étoiles ne constituent qu’une très faible partie cependant
de la totalité de l’espace. En considèrant que la taille de notre système solaire est le
volume rempli par le soleil et ses planètes, typiquement ∼235 AU 1 de diamètre, seul
3×10−10 (Amiaud, 2006) du volume de notre galaxie (la Voie Lactée) est occupé par
les étoiles (Amiaud, 2006). Le volume restant est l’espace entre les étoiles autrement
dit le milieu interstellaire (MIS).
Le milieu interstellaire se compose de matière diluée, neutre ou ionisée et de grains
de poussière. Le MIS local de la Galaxie est composé en masse de 70% d’hydrogène,
28% d’hélium et environ 2% d’éléments lourds parmi lesquels O, C, N, Mg, Si et
Fe sont les plus abondants. Ces éléments lourds constituent partiellement les pous-
sières qui représentent environ 1% de la masse totale. Le rayonnement stellaire, les
rayons cosmiques, la turbulence et le champ magnétique sont les sources d’énergie
qui maintiennent, à travers des processus physico-chimiques couplant photons, gaz
et grains de poussière, la pression du gaz et la coexistence de diﬀérentes phases dans
le MIS. Les propriétés physiques de ces diﬀérentes phases sont schématiquement
résumées dans la table 1.1. Elles sont présentées brièvement ici, depuis la phase la
plus chaude et la plus diluée vers la phase la plus froide et la plus dense (Tielens,
2005).
Table 1.1 – Propriétés physiques des diﬀérentes phases dans le MIS (Tielens, 2005).
Phase Milieu Densité (cm−3) T(K) Masse (109 M⊙)
Ionisée coronal 10−3 106 -
diﬀus 0.1 8000 1
Neutre chaud 0.5 8000 2.8
froid 50 80 2.2
Moléculaire 102-106 10-100 1.3
1.1.2 Les nuages moléculaires
Lorsque la densité du gaz est suﬃsante (de l’ordre de dix milles particules par
cm3, contre moins d’une particule par cm3 en moyenne ailleurs dans le disque de
notre galaxie), la matière est protégée du champ de rayonnement UV des étoiles
et des molécules peuvent se former. Ces régions forment les nuages moléculaires
(Fig. 1.1).
Leur eﬀondrement gravitationnel en fait le berceau de la formation d’étoiles et de
planètes. Les conditions physiques de ces nuages moléculaires sont énumérées dans
la table 1.2 (Watanabe & Kouchi, 2008). Ces nuages sont essentiellement composés
par la molécule H2, l’hydrogène constituant 90% des atomes de l’Univers. Ils sont
également constitués de 9% d’hélium et de 1% d’éléments rares et de poussières.
Les grains de poussière, malgré leur petite taille (0.1 µm de diamètre en moyenne),
1. 1 AU=149 598 000 km
1.1. De la formation des étoiles aux molécules complexes organiques 3
Figure 1.1 – La nébuleuse de la tête de cheval, située à 1400 années-lumière. La
nébuleuse rougeâtre est une région de gaz ionisé assez chaude à quelques milliers de
kelvins. Elle est peu dense, avec moins d’un atome par cm3, appelée IC 434. La zone
sombre est un nuage de poussière appelé Barnard 33. Cette image provient du site
http ://www.eso.org/public/news/eso0202/. Elle est obtenue à partir d’observations
réalisées depuis le VLT (Very Large Telescope) au Chili.
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assurent le rôle d’écran et protègent du rayonnement externe imposé par les étoiles
avoisinantes. Il y règne des conditions de basses pressions et basses températures
typiquement de l’ordre de 10−13 Pa et entre 10 K et 100 K. La taille de ces nuages
peut être gigantesque, plusieurs parsecs (pc 2). Une formidable force agit sur ce vaste
nuage de gaz : la gravitation. Chaque morceau de la nébuleuse primordiale attire
tous les autres et est attiré par eux. Inexorablement, la gravitation rassemble et
concentre le gaz froid. Les nuages moléculaires sont en eﬀet des structures autogra-
vitantes dont la forme est surtout déterminée par la gravité plutôt que par l’équilibre
de pression avec les autres phases. En outre ils sont surtout visibles grâce à la tran-
sition de CO J=1-0 à 2,6 mm. Ils présentent une large gamme de densités (102-106
cm−3) qui témoignent de sous-structures. Les nuages moléculaires géants (∼100 pc)
d’environ 109 M⊙ 3 peuvent être localement plus denses et se structurer en sous
nuages moléculaires de ∼40 pc. Au cœur de ces nuages une chimie complexe donne
naissance à toutes sortes de molécules. En eﬀet, depuis la détection de CH dans les
années 1930, plus de 140 espèces moléculaires incluant ions et molécules organiques
complexes ont été découvertes par des observations spatiales et au sol dans tous les
domaines de longueur d’onde : UV, visible, infrarouge, radio. L’évolution des nuages
interstellaires est intimement liée aux molécules qui les composent. Malgré des fré-
quences de collisions entre atomes et/ou molécules rares à l’échelle du laboratoire,
une importante évolution de la chimie dans ces nuages se produit, sur des temps
compris entre 106 - 107 ans. Par ailleurs, puisque la température dans ces régions est
particulièrement basse, il est largement admis que les molécules sont synthétisées
principalement via des réactions ion-molécule sans barrière, dans la phase gazeuse
(Herbst & Murdin, 2000).
Table 1.2 – Paramètres physiques typiques des nuages moléculaires.
Taille Densité T photons UV Temps de vie Densité de poussières
(pc) (cm−3) (K) (cm−2.s−1) (ans) nH cm−3
10-100 102-106 10-100 > 103 106 10−12
1.1.3 Le scénario physique de formation des étoiles
Il peut néanmoins paraître très surprenant que des ensembles tels que les nuages
moléculaires puissent exister. La force de gravité devrait en eﬀet les faire s’eﬀon-
drer sur eux-mêmes. En pratique, plusieurs processus interviennent et assurent une
relative stabilité. Premièrement, les étoiles proches réchauﬀent le gaz des nuages,
induisant une agitation des molécules. Cette agitation donne naissance à une force
de pression interne qui peut résister à l’eﬀondrement. D’autre part, le nuage possède
un mouvement de rotation sur lui-même. Les molécules de gaz sont de fait soumises
à une force centrifuge. Cette force prohibe leur chute vers le centre du nuage. In
ﬁne, le champ magnétique interstellaire assure également l’équilibre du nuage.
2. 1 pc représentant 3.1016 m
3. M⊙ représente la masse solaire et correspond à une masse de 1.9891×1030 Kg.
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Cet équilibre est néanmoins précaire et certains facteurs peuvent déclencher un
eﬀondrement gravitationnel du nuage :
• en premier lieu, le passage du nuage dans une zone de haute densité de matière.
Notre Galaxie ne possède pas une répartition de matière uniforme et certaines
zones sont plus denses que d’autres. Lors du passage d’un nuage moléculaire
dans l’une de ces zones, il subit une force de compression qui peut rompre son
équilibre originel.
• en second lieu, l’explosion d’une supernova. Cet événement engendre une for-
midable onde de choc qui compresse violemment les régions qu’elle traverse.
En outre, ce scénario est retenu pour expliquer la formation du Soleil.
Une fois la stabilité rompue, le cœur dense du nuage commence à se contracter
jusqu’a ce que le champ magnétique ne puisse plus le soutenir face à la gravité (Shu,
1977). Au fur et à mesure de la compression, la densité s’accroît et une fragmen-
tation du nuage en eﬀondrement s’opère ; elle subdivise le nuage en blocs gazeux
plus petits et plus denses, qui se condensent (Yun & Clemens, 1990). En outre, les
poussières et certaines molécules environnantes comportant des atomes lourds (e.g.
CO, H2O) permettent la dissipation de l’énergie thermique.
Néanmoins, les blocs gazeux atteignent progressivement une densité suﬃsante
pour devenir opaques. Le surplus d’énergie n’est plus libéré. Par conséquent, la
température du nuage, qui demeurait stable jusque là, s’élève. D’autant plus qu’en
se contractant, la nébuleuse se met à tourner sur elle-même de plus en plus vite
induisant également le réchauﬀement du gaz. Cette rotation accélérée est liée à la
conservation du moment cinétique ~L :
~L = m× r × ~v (1.1)
m et ~v représentant respectivement la masse et la vitesse angulaire du corps en
orbite, r correspondant au rayon de l’orbite.
Le moment cinétique est une grandeur proportionnelle à la vitesse angulaire de
l’objet en orbite et qui dépend de sa distribution de masse autour de l’axe de ro-
tation (plus la masse est excentrée, plus le moment cinétique est élevé). En accord
avec les lois de conservation de l’énergie, le moment angulaire de tout corps en or-
bite doit rester constant en tout point de l’orbite. Puisque le moment cinétique reste
constant, le rapprochement de la masse de l’axe de rotation, est compensé par une
augmentation de la vitesse angulaire.
Cela étant, à l’arrêt de la fragmentation, chaque petit nuage de gaz ou embryon
d’étoile est devenu ce que les astronomes appellent une "protoétoile".
En continuant à se condenser sous l’eﬀet de la gravitation, la matière tourbillonne
autour de l’étoile à des vitesses de plus en plus élevées, prenant l’allure d’un disque
transitoire énorme et épais - le disque d’accrétion - dans le plan équatorial de la
condensation centrale : c’est le disque d’accrétion où peuvent se former des planètes.
A ce stade, la protoétoile est donc entourée d’un disque circumstellaire. Comme la
température et la densité augmentent considérablement dans les régions centrales,
la période de contraction est accompagnée de phases d’instabilité, appelées phases
T Tauri, durant lesquelles une partie du gaz est rejetée sous la forme de jet de
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matière. Cet ouragan voyage alors à des vitesses supersoniques et entre en collision
avec la matière environnante. Les jets "nettoient" progressivement l’environnement
de la protoétoile et provoque une onde de choc capable de générer par ailleurs
l’eﬀondrement des nuages voisins. Le processus dure environ 104-105 ans. Les jets
cessent lorsque la matière du disque est épuisée.
La ﬁgure 1.2 décrit l’ensemble des étapes conduisant à la formation d’une étoile.
Par ailleurs, la naissance des étoiles de masse solaire ou de plus faible masse peut
être divisée en quatre phases ou classes observationnelles déﬁnies par les propriétés
du spectre de ces objets :
• Au début de leur formation, durant la phase initiale d’accrétion, les protoé-
toiles sont enfouies dans leur enveloppe (environnement de gaz et de pous-
sières). En se condensant sous l’eﬀet de la gravitation, le gaz des protoétoiles
va se réchauﬀer. Lorsqu’il est assez chaud, il produit une émission de radiation
dans les domaines des micro-ondes puis dans l’infra-rouge. A la température
de 2000 à 3000 K, il pourra rayonner dans le rouge. Cependant cette lumière
est bloquée par le nuage de poussière environnant. Ces étoiles en formation
nous sont de fait invisibles de manière directe. En revanche elles peuvent être
observées dans le domaine des ondes radio et des rayons X, domaine pour
lequel le rayonnement est capable de pénétrer l’enveloppe. A ce stade, les
étoiles sont âgées d’environ 10 000 ans : les astronomes parlent
d’étoiles de classe 0.
• Par la suite, la contraction du gaz continue. La température du gaz s’élève
à mesure. L’enveloppe s’amincit et un disque d’accrétion épais se forme (cf
Fig. 1.2). L’étoile présentant de telles caractéristiques est alors âgée
d’environ 100 000 ans : les astronomes parlent d’une étoile de classe
1.
• Finalement le gaz devient opaque. L’amincissement de l’enveloppe continue
jusqu’à sa disparition complète et la température de la protoétoile atteint
alors plusieurs milliers de kelvins. L’étoile se met à briller dans le domaine
du visible. L’age de l’étoile est alors estimé autour de 1 000 000 ans.
Elle est dite de classe 2. Un disque d’accrétion optiquement épais est visible
autour de la protoétoile. Les rayonnements dans le domaine de l’infrarouge
(provenant du disque d’accrétion) et du visible (émanant de l’étoile) libérés au
cours de la disparition de l’enveloppe permettent en particulier sa détection.
Ces rayonnements caractérisent les étoiles de classe 1 et 2.
• Lorsque le disque d’accrétion s’amenuise (optiquement mince) et qu’il s’y
forme des planètes, cet excès infrarouge diminue. L’étoile est alors âgée de
10 000 000 ans. Elle est dite de classe 3. Par ailleurs, au coeur de l’astre,
la densité et la température augmentent jusqu’à atteindre quelques 10 millions
de degrés. Des réactions nucléaires de fusion de l’hydrogène se déclenchent.
Une énorme quantité d’énergie est alors produite donnant naissance à une
forte pression interne. Cette force s’oppose à la force de gravité et stabilise
l’étoile. La contraction s’arrête.
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Figure 1.2 – Vue schématique de la formation d’une étoile de faible masse. (a) Des
coeurs denses se contractent jusqu’à ce que (b) la pression magnétique ne soit plus
en mesure de les soutenir et que l’eﬀondrement gravitationnel commence (t=0). (c)
Pendant 104 − 105 ans a lieu une phase d’accrétion de matière sur l’objet central
(protoétoile) très enfoui, depuis le disque d’accrétion. De puissants jets superso-
niques nettoient l’enveloppe. (d) Les jets n’épargnent que la jeune étoile T-Tauri
ainsi que le résidu du disque protoplanétaire, qui conduira à la formation d’un sys-
tème planétaire (e). [Figure de M.R. Hogerheijde dans van Dishoeck & Blake (1998)]
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1.1.4 Formation des molécules
Au cours de la naissance des étoiles, une chimie riche s’opère et évolue. Des mo-
lécules sont en eﬀet synthétisées directement dans les nuages moléculaires. A basse
température en phase gazeuse, la chimie dans les nuages est d’abord dominée par
des réactions ion-molécule et neutre-neutre (surtout entre radicaux libres). Pendant
la phase de contraction du nuage, la densité augmente à tel point que la plupart
des constituants gazeux se condensent sur les grains jusqu’à former un manteau
glacé. Ce phénomène est appelé déplétion. La molécule de CO est par ailleurs la
première à dépléter. A la surface de ce manteau, des réactions peuvent également se
produire. Les nouvelles espèces moléculaires ainsi synthétisées sont ensuite libérées
dans la phase gazeuse lors de la sublimation des glaces par le chauﬀage de la pro-
toétoile nouvellement formée. Une chimie à haute température (∼100 K) peut alors
se produire dans cette phase gazeuse.
1.1.4.1 La chimie en phase gazeuse
Dans ces nuages, les conditions physiques sont extrêmes, basses pressions et
basses températures, et de fait très peu propices à une chimie rapide. Considérons
par exemple une espèce A présente dans cet amas de gaz et de poussières. Si nous
supposons un taux de collisions kcoll de 1×10−10 cm3.s−1 et une densité de gaz de
104 cm−3, la fréquence de collision entre A et H2 est par conséquent de 1×10−6 s−1,
soit environ une collision toutes les deux semaines (Herbst & Murdin, 2000). La
vitesse moyenne d’un atome H dans le gaz est déﬁnie par :
< v(H) >=
√
8× kb × T
π ×mH (1.2)
avec kB la constante de Boltzmann et mH la masse d’un atome H.
En supposant une température du gaz de 10 K, on obtient pour H2 une vitesse
< v > d’environ 300 m.s−1. En présumant alors une vitesse de 102 m.s−1 pour une
espèce A quelconque, le libre parcours moyen de A dans le nuage, l = v × t, est
de l’ordre de 1010 cm soit environ 10−8 pc. Qui plus est ces collisions ne sont pas
nécessairement réactives.
Il est de plus largement admis que les constantes de vitesse des réactions chimiques
obéissent généralement à la loi d’Arrhenius (Eq. 1.3) :
k = A(T )× exp(− Ea
kbT
) (1.3)
où A(T ) est le facteur pré-exponentiel, Ea est l’énergie d’activation.
A basse température, il sera exclu par conséquent toutes les réactions possédant
une barrière d’activation, puisque qu’aux températures typiques des nuages molé-
culaires (∼10 K) Ea≫ kbT . En conséquence, toute les réactions avec des barrières
de potentiel sont complètement gelées.
Malgré tout, il existe dans ces régions gazeuses une chimie active et riche. D’une
part, la durée de vie des nuages moléculaires s’étend sur des périodes allant de 106 -
107 ans et de fait les intervalles de temps entre les collisions, certes importants pour
des standards terrestres, deviennent relativement courts sur ces périodes. D’autre
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part, de nombreuses réactions exothermiques sans barrières de potentiel peuvent s’y
produire et gouvernent tout particulièrement la chimie dans ces nuages. On distingue
dans ces environnements plusieurs types de réactions (Herbst & Murdin, 2000) :
• Les réactions ion-molécule
Ce sont les réactions les plus représentatives de la phase gazeuse impliquant
des ions positives (B+) et des molécules neutres (A) :
A+B+ → C+D+ (1.4)
Elles se produisent à basse température lorsqu’elles sont exothermiques. L’ex-
pression de la constante de vitesse, totalement indépendante de la tempéra-
ture, est dérivée de l’equation de Langevin (Eq. 1.5) dans l’hypothèse où A







où e est le charge , α est la polarisabilité, µ est la masse réduite. En pratique,
un dipôle électrique transitoire est engendré lorsqu’un ion s’approche d’une
molécule neutre. Ce dipôle induit une force attractive piégeant l’ion. Aucune
barrière d’activation n’empêche l’approche de l’ion. Une valeur typique de
la constante kion/mol souvent utilisée est 10−9 cm3.s−1. L’équation de Lan-
gevin (Eq. 1.5) a par ailleurs été démontrée expérimentalement (expériences
conduites à basse température (10 K)).
• les réactions neutre-neutre
Ces réactions sont fondamentales à des températures élevées, autrement dit
dans les régions de photodissociation et des cœurs chauds. Dans les régions
froides, elles ont lieu entre radicaux libres (molécules qui possèdent des élec-
trons non appariés) lorsque ces dernières sont sans barrières d’activation. Les
constantes de vitesse associées à ces réactions sont 10 à 100 fois plus faibles
que celles se produisant entre ions et molécules.
• l’association radiative
C’est une réaction de combinaison directe de deux partenaires, avec désexci-
tation de la molécule formée, par émission d’un photon :
A+ B→ AB + hν (1.6)
La molécule excitée doit nécessairement posséder des transitions permises
avec le niveau fondamental, aﬁn de se débarrasser de son surplus d’énergie par
émission d’un photon. Pour la molécule H2 qui n’a pas de dipôle, le mécanisme
d’association radiative est ineﬃcace. Lorsque deux hydrogènes dans leurs états
fondamentaux s’associent, l’espèce H2 est formée dans un état dit répulsif. La
transition entre cet état et un état lié de plus faible énergie n’est pas permise,
induisant la dissociation immédiate du dihydrogène (Morisset, 2004).
• recombinaison dissociative Les molécules neutres sont souvent produites
par recombinaison dissociative d’un ion moléculaire (AB+) avec un électron :
AB+ + e− → A+ B (1.7)
Elles sont rapides à basse température.
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• Photodissociation et photoionisation C’est le mécanisme principal de
destruction des molécules dans les parties externes des nuages moléculaires
soumises au rayonnement ultraviolet :
AB + hν → A+B (1.8)
Depuis plusieurs années, les réactions en phase gaz sont modélisées à l’aide de
codes de chimie numérique. L’approche standard dans l’exploration de la chimie
évoluée de ces régions gazeuses consiste en la résolution d’équations diﬀérentielles
de vitesses, à partir d’un réseau chimique qui est par exemple mis à jour régu-
lièrement par l’Université de l’Etat d’Ohio (OSU) (http : //www.physics.ohio −
state.edu/ eric/research− files/osu− 09− 2010−ht). Ces modèles sont parvenus
par ailleurs à expliquer l’évolution de la plupart des molécules interstellaires (Herbst
& Murdin, 2000).
1.1.4.2 La chimie sur les grains
Cependant il a été reconnu très vite que les abondances de quelques espèces,
incluant H2, ne peuvent être expliquées uniquement par une formation en phase
gaz. Les réactions en phase gazeuse sont en eﬀet particulièrement ineﬃcaces et les
modèles basés sur ces réactions échouent pour reproduire entre autre les abondances
observées de ces molécules (H2, CH3OH, ...).
A. La molécule H2
La molécule H2 en phase gaz se forme entre autre par l’association radiative entre H
et un électron suivi d’une réaction entre l’ion H− et H (e.g. McDowell, 1961; Gould
& Salpeter, 1963) :
H+ e− → H− + hν (1.9)
H+H− → H2 + e− (1.10)
Dans ce cas précis néanmoins, l’association est une étape limitante et rend cette
réaction peu eﬃcace. Les autres processus proposés, pour la synthèse de cette mo-
lécule en phase gaz, demeurent rares ou peu probables dans le milieu interstellaire
(Jenkins & Peimbert, 1997). La communauté scientiﬁque comprend alors très vite
avec la molécule H2 que les grains de poussières doivent jouer un rôle majeur dans
la formation de certaines molécules (e.g. McDowell, 1961; Gould & Salpeter, 1963;
Hollenbach & Salpeter, 1970, 1971; Goodman, 1978).
Par la suite de nombreuses études expérimentales sur la formation de H2 ont été réa-
lisées, en faisant varier par exemple la taille, la composition du grain (Biham et al. ,
1998). Des modèles exploitent ce thème et se confrontent alors aux expériences (Ca-
zaux & Tielens, 2004). L’eﬃcacité de collage de H sur diﬀérentes surfaces de grains
amorphes ou non et les mécanismes de formation de H2 (eﬀet tunnel et diﬀusion
thermique) sont étudiés (Watanabe & Kouchi, 2008).
Si l’importance des surfaces a très tôt été acceptée pour la molécule H2, leur rôle
dans l’évolution chimique d’autres espèces fut établi plus tardivement, dans les an-
nées 1980, lorsqu’en particulier les progrès astronomiques ont permis la détection
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de molécules sur les grains cosmiques.
B. Grains et composition des manteaux de glaces
Les grains de poussière sont par ailleurs étudiés par le biais de leurs propriétés
optiques mais des informations peuvent aussi être obtenues par l’analyse de ma-







Figure 1.3 – En haut - schéma d’un grain de poussière du noyau au manteau glacé.
En bas - spectre d’absorption infrarouge de glaces vers le nuage moléculaire W33A,
extrait de Gibb et al. (2000). A l’exception des silicates qui proviennent du coeur
du grain, de nombreuses signatures de molécules telles que H2O, CO2, CH3OH...
sont observées dans les manteaux de glaces.
Diﬀérents eﬀets attestent de leur présence :
• eﬀet sur le rayonnement visible avec les bandes d’absorption et d’émission
dans l’IR, le visible et l’UV (Draine, 2003).
• la déplétion c’est-à-dire un défaut d’abondance de certains éléments dans la
phase gazeuse qui révèle une condensation vers la phase solide.
On peut distinguer quatre types de composants (Fig. 1.3) :
• Le carbone aromatique hydrogéné
• Le carbone amorphe hydrogéné
• Les silicates et les oxydes métalliques
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• Les glaces : elles sont présentes sous forme de manteaux sur les grains carbonés
ou silicatés dans les régions denses et froides. Elles sont composées d’espèces
moléculaires qui se condensent et/ou se forment sur les grains (H2O, CO, CO2,
CH4, CH3OH, NH3...) dans le MIS (Tab. 1.3, Gibb et al. (2004)). De nom-
breuses bandes d’absorption, dans le domaine infrarouge, caractéristiques de
molécules incorporées dans des glaces, attestent de leur présence sous forme
généralement amorphe, comme par exemple les spectres observés par le sa-
tellite infrarouge ISO de la protoétoile W33A (Fig. 1.3, Tab. 1.3) (e.g. Gibb
et al. , 2000, 2004).
Table 1.3 – Principaux composants du manteau de glaces des grains cosmiques
observés vers diﬀérents nuages moléculaires (Gibb et al. , 2004). A noter que W33A,
NGC7538/IRS9, Elias29 et Elias16 sont les noms des nuages moléculaires.
Molécules W33A NGC7538/IRS9 Elias29 Elias16
H2O 100 100 100 100
CO 8.1 17 5.0 25
CO2 13.2 23 19.7 24
H2CO 3.1 2.2 - -
CH3OH 17 4.3 <15.6 <2.9
CH4 1.5 1.5 <1.6 -
NH3 15 15 <7.3 <10
Dans les glaces interstellaires, la molécule H2O est très largement majoritaire.
Excepté CO, toutes les espèces incluant H2O et présentes sur la ﬁgure 1.3 exigent
de considérer des réactions à la surface des grains. En eﬀet les simples modèles de
chimie en phase gaz ne parviennent pas à reproduire les abondances observées.
Par ailleurs, ces grains de poussières ont un cycle de vie lié au cycle stellaire.
Les grains nus sont formés dans les atmosphères d’étoiles évoluées en expansion. Les
astronomes y détectent alors les diﬀérents composants sous des formes cristallines
(Molster et al. , 1999), comme de l’olivine et du pyroxène (silicates riches en Mg),
et même du diamant. Ces matériaux évoluent au cours de leur séjour dans le MIS
par diﬀérents processus : photolyse, sputtering (éjection d’atomes), coagulation,
amorphisation. . . sous l’eﬀet des chocs (explosions de supernovae), des collisions
(turbulence), du rayonnement cosmique et des photons UV. Il en résulte d’une part
une prédominance des phases amorphes. Le proﬁl de la bande observée dans ces
glaces à 3 µm et caractéristique du mode vibrationnel d’étirement OH de l’eau,
est en eﬀet parfaitement reproduite par celle d’une glace amorphe d’eau (ASW, cf
Annexe C), formée à partir d’un dépôt de vapeurs à très basses températures, en
laboratoire (Fig. 1.4).
D’autre part, ces processus induisent une distribution de tailles des grains de
poussières typiquement de 5 nm à 0,5 µm (Draine, 2003), dont les plus gros, formés
par agglomération, sont de nature poreuse ou fractale (Jones, 2001). Comme déjà
souligné en amont, les grains sont fortement impliqués dans la dynamique du milieu,
en faisant écran à la lumière et en chauﬀant le milieu par eﬀet photoélectrique.
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Figure 1.4 – Mode d’étirement OH de l’eau dans des spectres infrarouges. (a) Ob-
servation vers des nuages moléculaires, Elias 16, extraite de Schmitt et al. (1989).
(b) Les traits continus et en pointillé sont des spectres obtenus expérimentalement
respectivement à partir d’une glace amorphe d’eau (ASW, cf Annexe C) et d’une
glace polycristalline. La forme de la bande OH observée dans le MIS est bien repro-
duite par le spectre d’une glace amorphe d’eau.
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C. Les mécanismes sur les grains
Comme évoqué précédemment, ces grains sont des catalyseurs pour des réactions
chimiques et en particulier pour H2, dont l’abondance ne peut s’expliquer sans la
présence des grains. Dans les nuages moléculaires, les manteaux de glace sont ex-
posés au gaz environnant composé d’atomes et de molécules (principalement H et
H2). La plupart des molécules et atomes peuvent être adsorbés sur les manteaux de
glace à 10 K.
Le taux d’accrétion des atomes sur le grain varie d’environ quelques fois par jours
à environ une fois toutes les dizaines d’années selon si on considère respectivement
l’hydrogène atomique ou des espèces lourdes (C, O). En eﬀet, prenons un grain de
rayon 0.1 µm, la surface du grain, σ = 4π×r2 est d’environ 10−13 m2. De plus, la vi-
tesse moyenne de H, < v(H) >, dans le gaz, se déduit à partir de l’equation 1.2 ; elle
est d’environ 500 m.s−1. De fait, la constante de vitesse, k, de l’hydrogène frappant
un grain, correspondant à :
k =< v(H) > ×σ (1.11)
se mesure autour de 5.10−5 cm3.s−1. En utilisant une densité n(H) égale à (1 cm−3) 4,
nous obtenons un temps caractéristique d’accrétion de H sur les grains, τ ,
τ =
1
k × n(H) (1.12)
autour de 2.104 s. Autrement dit, des collisions entre H et les grains cosmiques sont
enregistrées plusieurs fois par jour. Pour des atomes plus lourds, C par exemple,
l’abondance de C par rapport à H est inférieure à 10−4. En conséquence, en présu-
mant une vitesse dans le gaz pour cet atome de l’ordre de 102 m.s−1 (cf Eq. 1.2)
nous obtenons un temps caractéristique d’accrétion de cet atome sur le grain autour
d’une fois tous les 30 ans.
Cela étant, dès qu’ils rencontrent des grains de poussières les atomes ne sont pas né-
cessairement adsorbés. Il faut en premier lieu qu’au moins un atome soit présent sur
la surface du grain. Deuxièmement, le collage va dépendre de l’énergie cinétique de
ces derniers, de la température de surface, de la morphologie du grain et des énergies
d’adsorption 5 (dans le cas de surface hétérogène) (Amiaud, 2006). Les liaisons entre
les atomes et la surface des grains sont caractérisées par deux types d’interactions :
• la physisorption : les atomes interagissent avec la surface par des liaisons
faibles de type Van der Waals.
• la chimisorption, les atomes interagissent avec la surface par des liaisons co-
valentes.
Le temps de résidence des atomes à la surface des grains est cependant limité par
le processus de désorption. Ce processus se produit spontanément sous l’eﬀet de
4. Cette valeur se retrouve en égalisant la formation de H2 (cf Annexe A) à la destruction de
H2. Dans ce cas, R× n(H)× nH = ζ × n(H2) (avec R et ζ, les constantes respectives de formation
et destruction de H2). Comme ζ ∼ R (quelques 10−17 cm3.s−1) et
n(H2)
nH
∼1 dans les nuages
moléculaires, alors la densité de H, n(H), est effectivement égale à 1 cm−3.
5. Énergies de liaisons des atomes sur la surface du grain
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l’agitation thermique. Il peut en particulier restreindre la densité d’atomes adsorbés
à la surface des grains et empêcher de fait certaines réactions de se produire. Il
dépend principalement de la température et de la morphologie de surface, ainsi que






kb × T ) (1.13)
avec ν0 la fréquence de vibration de l’espèce adsorbée sur la surface du grain. Pour
un potentiel harmonique symétrique, approximation considérée dans la littérature,
cette fréquence est comprise entre 1012 et 1013 s−1 (Hasegawa et al. , 1992). Eb
représente l’énergie de liaison de l’espèce adsorbée qui varie selon si on considère un
site de chimisorption ou physisorption.
Nous voyons ici que tevap dépend très fortement de l’énergie de liaison de l’espèce
considérée. Par ailleurs, l’énergie d’adsorption d’un atome H sur la surface d’un
grain est approximativement compris entre 300 et 650 K (e.g. Hollenbach & Salpe-
ter, 1970; Al-Halabi & van Dishoeck, 2007; Cuppen & Herbst, 2007). Elle dépend
notamment de la structure du manteau de glace (cristallin, amorphe). En utilisant
par conséquent une énergie de liaison moyenne pour H de 450 K et une fréquence
ν0 de 1012 s−1, nous obtenons un temps d’évaporation thermique de l’hydrogène à
la surface d’un grain à 10 K d’environ 1 an.
Le rayonnement cosmique peut également contribuer à l’évaporation des molécules
ou atomes à la surface du manteau de glaces. Lorsque la surface est capable d’ac-
cumuler des atomes par un collage eﬃcace, la densité d’atomes peut augmenter de
sorte que le collage soit compensé par le processus de désorption.
Les atomes présents à la surface des grains sont mobiles. Ils diﬀusent et vont ainsi
rencontrer d’autre atomes adsorbés. Cette diﬀusion dépend de la température du
grain et des énergies d’adsorption des espèces. A 10 K seules les espèces H, H2 et
D sont mobiles. La diﬀusion des atomes plus lourds tels que C et O est observée à
plus haute température. Cette diﬀusion procède via deux mécanismes :
• les sauts thermiques ou agitations thermiques. L’énergie thermique est suf-
ﬁsamment importante pour permettre aux atomes de franchir la barrière de
potentiel qui les lie à la surface du grain.
• l’eﬀet tunnel qui permet notamment le passage d’un site de physisorption à
un site de chimisorption.
Comme la température de surface des grains est extrêmement froide (∼10 K), les
réactions thermiquement activées se produisent diﬃcilement. A contrario, les réac-
tions par eﬀet tunnel sont plus eﬃcaces dans ces gammes de températures. Il suﬃt







soit comparable à la largeur de la barrière de potentiel. Autrement dit, l’eﬀet tunnel
est observé à basse température, pour des réactions impliquant des atomes légers tel
que l’hydrogène. L’importance de l’eﬀet tunnel dans l’évolution chimique des grains
de poussières a été soulignée très tôt dans diﬀérents travaux théoriques (e.g. Gol-
danskii, 1977; Tielens & Allamandola, 1987). L’eﬀet tunnel est très souvent considéré
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en astrochimie en utilisant une barrière énergétique rectangulaire.
De plus les énergies d’activation pour la diﬀusion de surface et la réaction sont res-
pectivement notées Ediff et Erxn. La constante de vitesse associée à la diﬀusion ou
à la réaction se produisant par eﬀet tunnel kq est alors approximativement donnée
par :









où a est la largeur de la barrière, m est la masse réduite associée à la réaction en
surface et ν0 est la fréquence du mouvement harmonique caractéristique du proces-
sus de diﬀusion ou de la réaction. Par ailleurs, la fréquence ν0 est attendue autour
de 1012-1013 s−1 (Hasegawa et al. , 1992) soit d’une à quelques centaines de cm−1.
A l’inverse la constante de vitesse des sauts thermiques est exprimée par (Wata-
nabe & Kouchi, 2008) :




Par ailleurs, lorsque un atome H rencontre un autre atome H ils se recombinent im-
médiatement. La hauteur de la barrière de diﬀusion des atomes H sur la glace n’est
cependant pas bien connue. En outre, comme le taux associé au saut thermique de H
dépend fortement de la hauteur de cette barrière, selon l’énergie de diﬀusion choisie
(entre 200 K et 500 K), ce taux peut varier d’après l’equation 1.16 respectivement
entre 103 et 10−10 s−1. La diﬀusion par eﬀet tunnel est en revanche moins sensible
à la hauteur de la barrière. Pour des mêmes énergies de diﬀusion et une largeur a
de 1 Å, le taux associé à la diﬀusion par eﬀet tunnel varie entre 109 et 1010 s−1. Ce
taux demeure particulièrement élevé, en comparaison à la constante de vitesse de
diﬀusion.
Pour un grain de rayon ∼0.1 µm avec approximativement 107 sites 6, le taux de
diﬀusion associé à l’eﬀet tunnel est eﬀectivement si élevé qu’un atome H visitera
l’ensemble des sites de piégeage en quelques dizaines de minutes (Watanabe & Kou-
chi, 2008).
Par comparaison, le temps d’évaporation thermique de l’hydrogène à la surface d’un
grain à 10 K, calculé précédemment, est d’environ 1 an. Le taux d’accrétion de H à
la surface des grains est de quelques fois par jours. Par conséquent, un H migrant
pourra sonder la surface entière du grain et réagir avant qu’une autre espèce soit
accrétée (Tielens & Hagen, 1982).
Compte tenue des temps caractéristiques de vie des nuages moléculaires (106 - 107
ans), la surface des glaces des grains de poussière demeure donc le siège d’une chimie
hétérogène, permettant la formation de nouvelles espèces.
Deux mécanismes principaux sont connus pour expliquer la génèse des molécules à
la surface des grains (Fig. 1.5) :
• le mécanisme Eley-Rideal, où un atome est initialement adsorbé sur la
surface. Un autre atome de la phase gazeuse entre en collision avec l’atome
adsorbé sur la surface. Le tout peut désorber en formant une molécule.
6. La surface d’un grain est d’environ 10−13 m2 et 1 site correspond à environ 1 Å2.
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• le mécanisme Langmuir-Hinshelwood, où les deux atomes sont initiale-
ment adsorbés sur la surface, sur laquelle ils diﬀusent, entrent en collision et
désorbent en une molécule. Les espèces se déplacent par eﬀet tunnel ou saut
thermique de site en site à la surface du grain. Le mécanisme de Langmuir-
Hinshelwood est plus eﬃcace que le précédent car la surface du grain est très
faiblement couverte d’espèces réactives.
Le bombardement par les rayons cosmiques ou l’irradiation par des photons UV
peuvent en outre contribuer à enrichir ou complexiﬁer cette chimie (e.g. Gerakines
et al. , 2000; Moore et al. , 2001).
Le rôle de la chimie hétérogène en surface est donc primordial pour expliquer la
composition chimique du milieu interstellaire. Des modèles pour comprendre cette
chimie de surface ont en particulier été développés par Tielens & Hagen (1982),
Hasegawa et al. (1992). Enﬁn des modèles couplant gaz et grains ont par la suite
émergé aﬁn de prendre en compte l’ensemble de la chimie interstellaire (e.g. Garrod
& Herbst, 2006; Chang et al. , 2007; Aikawa et al. , 2008).
1.1.5 La formation du méthanol
Nous avons précédemment noté que les modèles en phase gaz échouent pour
former suﬃsamment de H2 dans les environnements protostellaires, et de fait cette
molécule est pensée se former à la surface des grains cosmiques. Le méthanol est
également préférentiellement formé sur les grains. D’autant plus que des observations
sur les grains conﬁrment sa présence (Fig. 1.3, Gibb et al. (2000)).
1.1.5.1 Observation
Le méthanol demeure une des espèces les plus omniprésentes dans le milieu
interstellaire. Cette molécule a en eﬀet été largement observée avec des rapports
d’abondance par rapport à H2 pouvant varier de plusieurs ordres de grandeur. En
particulier, le rapport [CH3OH]/[H2] est mesuré autour de ∼ 3× 10−9 en direction
des nuages froids et sombres (10 K) (e.g. Friberg et al. , 1988; Smith et al. , 2004)
ainsi que vers des sources légèrement moins denses et plus chaudes (Turner, 1998).
Un saut considérable dans ce rapport d’abondance est cependant enregistré :
• dans l’environnement des protoétoiles de faible masse (T >90 K) avec des
valeurs comprises entre 10−9 et 10−7 (e.g. Maret et al. , 2005; Jørgensen et al.
, 2005).
• autour des coeurs chauds des étoiles massives (T ≈ 100-300 K) avec des
mesures comprises entre 10−7 et 10−6 (e.g. Menten et al. , 1988; van der Tak
et al. , 2000).
1.1.5.2 Du modèle en phase gaz...
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avec k(T ) = 6.7 × 10−11 cm3.s−1 pour T < 50 K
•
CH+3 +H2O→ CH3OH+2 + hν (1.18)
avec k(T ) = 5.5 × 10−12 cm3.s−1 pour T < 50 K
Suite à ces deux réactions, par recombinaison dissociative de CH3OH
+
2 , le mé-
thanol est formé avec une constante de vitesse associée à cette recombinaison, k,
égale à 3×10−7 cm3.s−1.
Les voies principales de synthèse du méthanol identiﬁées, la communauté scien-
tiﬁque a tenté de modéliser la chimie du méthanol en phase gaz et de reproduire à
partir de ces réactions les abondances observées pour cette molécule. Nous avons par
ailleurs étudié de près la chimie du méthanol en phase gazeuse en utilisant le code
numérique, Astrochem, développé par Sébastien Maret de l’Institut de Planétologie
et d’Astrophysique de Grenoble (IPAG). Le détail de l’étude est donné en Annexe A.
Ce code inclut l’ensemble des réactions en phase gazeuse pour une variété d’espèces
interstellaires. A ces réactions en phase gaz, nous avons en particulier ajouté la syn-
thèse de H2 sur les grains. Dans ce but nous avons repris la théorie de formation de
H2 à la surface des grains développée par (e.g. Gould & Salpeter, 1963; Hollenbach
& Salpeter, 1970), puis reprise par Garrod et al. (2006) et Chang et al. (2006). Le
détail du formalisme et des calculs est également donné en Annexe A.
Nous avons ensuite déterminé les abondances du méthanol pour un nuage molécu-
laire à 10 K ou 100 K. Les résultats sont également présentés en Annexe A. Comme
discuté dans (Garrod et al. , 2006), le méthanol n’est pas eﬃcacement formé par
voies de synthèse en phase gaz. En eﬀet tous les modèles en phase gaz pure échouent
de plusieurs ordres de grandeurs pour reproduire les abondances observées en métha-
nol, autour de 10−6 -10−9 selon la source considérée. Le taux d’association radiative
(réaction. 1.18 avec k(T ) = 5.5× 10−12 cm3.s−1 pour T < 50K) est trop faible pour
reproduire les abondances observées en méthanol (Luca et al. , 2002). De plus, de
récentes expériences ont démontré que la recombinaison de CH3OH+2 avec un élec-
tron conduit majoritairement à une rupture de l’ion et à la formation de trois corps
CH3, OH et H plutôt qu’à la synthèse du méthanol (le rapport de branchement n’est
que de 0.03 pour former du méthanol via la recombinaison dissociative) (Geppert
et al. , 2006).
En conclusion, le méthanol n’est pas uniquement synthétisé en phase gazeuse mais
d’autres voies de formation doivent être considérées.
1.1.5.3 ...au modèle sur les grains
En conséquence des résultats du § 1.1.5.2, le méthanol a très vite été supposé se
former majoritairement à la surface des grains, et désorbé au moment de l’évapora-
tion du manteau de glaces, hypothèse conﬁrmée en laboratoire.
Premièrement, des expériences ont révélé que des processus énergétiques (photo-
lyses, radiolyses...) sur des mélanges de glaces (CH4 :H2O, CO :H2O par exemple)
sont capables de produire du méthanol mais aussi du formaldehyde (e.g. Pirronello
et al. , 1982; Grim & D’Hendecourt, 1986; Hudson & Moore, 1999; Wada et al. ,
2006; Watanabe et al. , 2007). Cependant cette voie de formation n’est eﬃcace qu’au
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voisinage des étoiles et des protoétoiles, là où le champ de radiation est fort. Dans
les régions froides des nuages moléculaires, des processus non énergétiques doivent
être considérés.
Suite aux travaux théoriques de Tielens (1983), Tielens (1989) repris par Charnley
et al. (1997), un simple mécanisme par addition d’atomes d’hydrogènes sur les mo-
lécules de CO présentes à la surface des grains cosmiques, est proposé comme voie
de synthèse du méthanol :
CO+H→ HCO (1.19)
HCO+H→ H2CO (1.20)
H2CO+H→ CH3O ou CH2OH (1.21)
CH3O+H→ CH3OH (1.22)
Une série d’expériences conﬁrme par la suite que ce mécanisme peut se produire
sous les conditions physiques des nuages moléculaires, sur les grains de poussières.
En particulier il a été démontré que l’hydrogénation de CO procède via des réac-
tions par eﬀet tunnel (e.g. Watanabe & Kouchi, 2002; Watanabe et al. , 2003, 2004;
Hidaka et al. , 2004; Watanabe et al. , 2006a; Ioppolo et al. , 2007). Watanabe &
Kouchi (2002) sont par ailleurs les tous premiers à indiquer que les espèces H2CO et
CH3OH sont toutes deux synthétisées à 10 K lorsqu’une glace amorphe de CO :H2O
est exposée à des atomes froids de H. A la suite de cette étude, les eﬀets de la tem-
pérature de surface et de la composition des glaces sur l’hydrogénation de CO ont
été analysés (e.g. Watanabe & Kouchi, 2002; Watanabe et al. , 2003, 2004; Hidaka
et al. , 2004; Watanabe et al. , 2006a).
En conséquence, ce mécanisme de formation sur les grains doit être inclus dans
les modèles pour espérer reproduire l’abondance réelle observée en méthanol dans
les environnements protostellaires. Dans ce but, en utilisant les travaux de Garrod
et al. (2006), nous avons tenté de modéliser simplement ce processus à partir du
code de chimie en phase gaz Astrochem. Le détail, formalisme utilisé et résultats,
sont donnés en Annexe A.
Comme discuté dans Garrod et al. (2006), les abondances observées sont parfaite-
ment reproduites en incluant simplement la formation du méthanol à la surface des
grains dans un modèle en phase gaz.
Avec une simple inclusion du grain dans un modèle de chimie pure phase gaz, et l’uti-
lisation d’un paramètre libre : l’eﬃcacité de réaction entre CO et H (cf Annexe A),
nous parvenons à reproduire les abondances réelles observées, là où les modèles de
chimie pure phase gaz échouaient. Néanmoins, pour déﬁnitivement comprendre la
synthèse du méthanol dans les environnements de formation d’étoiles, il faudrait
envisager des modèles couplant gaz et grain. De tels modèles ont en particulier été
développés par (e.g. Garrod & Herbst, 2006; Chang et al. , 2007; Aikawa et al. ,
2008; Taquet et al. , 2011).
1.2 Deutération et fractionnement du méthanol
Nous avons précédemment déterminé les processus de synthèses des molécules
dans les nuages moléculaires, et tout particulièrement pour le méthanol. Un phé-
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nomène complémentaire à cette synthèse est observé lors des premières phases de
formation des étoiles. Ce phénomène correspond à une large augmentation de la deu-
tération moléculaire (i.e. du rapport d’abondance entre la molécule deutérée et son
homologue hydrogéné). L’élément deutérium, produit uniquement lors du Big-Bang,
et détruit au cœur des étoiles, est sensé demeurer quasiment uniformément réparti
dans le milieu interstellaire (à une petite dispersion près : D/H = (0.8−2.2)×10−5 ,
Linsky (2003)). Des observations dans le MIS ont pourtant révélé la présence de
molécules, incluant le méthanol, hautement enrichies en deutérium (Parise et al. ,
2006).
1.2.1 Les processus physico-chimique
1.2.1.1 Energies de point-zéro
Tout commence avec la détection de DCN (cyanure d’hydrogène deutéré) dans
le nuage moléculaire d’Orion (Jeﬀerts et al. (1973), conﬁrmée par Wilson et al.
(1973)), qui met en évidence un fractionnement DCN/HCN de 6 × 10−3 anorma-
lement élevé par rapport au rapport cosmique D/H de l’époque, estimé autour de
10−4 (Hoyle & Fowler, 1973). Ce phénomène de deutération extrême dans les envi-
ronnements protostellaires est très vite interprété (Wilson et al. , 1973) comme la
conséquence des diﬀérences d’énergie de point zéro, à basse température, entre une
espèce deutérée et non deutérée.





avec kf la constante de vitesse de la réaction A+ B→ C+D et kr la constante de
vitesse de la réaction C+D → A+ B La constante d’équilibre K(T ) = kfkr de la
réaction 1.23 s’écrira dans ce cas (e.g. Richet et al. , 1977; Sidhu et al. , 1992) :
K(T ) =
z(C)× z(D)




avec kb la constante de Boltzmann et z(A), z(B), z(C), z(D) les fonctions respectives
de partitions totales des espèces A, B, C et D.
U représente l’enthalpie de la réaction ou somme des énergies de point zéro des






0 . L’enthalpie U se déﬁnit comme suit :
U = EC0 + E
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alors la réaction tend vers un équilibre, où il y’aura coexistence des 4 espèces.
Aucun sens de la réaction n’est privilégié.










alors la réaction tend plus favorablement à former les produits C et D.
Sous les conditions interstellaires, à basse température, lorsque les espèces A et B (A
est une molécule ou ion et B est D, HD ou D2) réagissent entre elles avec transfert des
deutériums, le rapport − Ukb ≫ T . De fait, la réaction est énergiquement favorisée
et conduit à la formation eﬀective de C et D, autrement dit au transfert eﬃcace
des deutériums. La deutération des molécules dans le milieu interstellaire est donc
promue à basse température.
Nous nous intéressons alors au mécanisme de deutération en phase gaz et sur les
grains.
1.2.1.2 Mécanisme de deutération en phase gaz
Dans les nuages moléculaires, l’hydrogène, extrêmement abondant est principale-
ment sous forme moléculaire H2. Cette espèce constitue de fait un réservoir potentiel
pour le deutérium. Il s’y loge et peut donner naissance aux molécules HD ou D2. En
supposant que tous les hydrogènes et deuteriums de la phase gaz sont sous forme







En phase gaz à basse température, la réaction d’une molécule XH avec HD autrement
dit
XH+HD→ XD+H2 (1.30)
est énergétiquement favorable (cf § 1.2.1.1 avec | U |>100 K (Tielens, 2005)). HD
peut alors logiquement assurer le transfert de D aux autres espèces et conduire
à une élévation du rapport d’abondance des molécules deutérées et des molécules
hydrogénées dans les nuages moléculaires.
En pratique cependant, comme discuté par Roberts et al. (2003) et Roberts (2005),
la deutération en phase gaz se déroule selon deux processus :
• en premier lieu la réaction entre H+3 et HD conduit à la deutération de H+3 .
• en second lieu, les isotopoloques deutérés de H+3 et non pas HD transfèrent
ensuite eﬃcacement les deutériums, dans le gaz froid (T≤20K) lorsque tout
le CO est déplété sur les grains (car ce dernier est le destructeur principal de
H2D+) (e.g. Millar, 2002; Bacmann et al. , 2003; Walmsley et al. , 2004).
La formation de l’ion H2D+ est de fait une des réactions clés impliquées dans la
deutération en milieu gazeux froid :
H+3 +HD↔ H2D+ +H2 (1.31)
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La constante d’équilibre K(T ) de cette réaction est donnée par Ramanlal & Tenny-
son (2004). Elle se calcule avec l’équation 1.24, à partir des fonctions de partition et
des énergies de point zéro des espèces (à noter que les fonctions de partition sont dé-
pendantes de la température). Nous pouvons alors calculer le rapport [H2D+]/[H+3 ]



















[X] représente la concentration de l’espèce X.
Table 1.4 – Fractionnement de l’ion H+3 en fonction de la température. La constante
d’équilibre, K(T ), est donnée par Ramanlal & Tennyson (2004) en fonction de la
température. Le rapport [D][H] est supposé ici égal à 1.5×10−5.
Temperature(K) log(K(T )) [H2D+]/[H+3 ]
10 12,4148 7.8 ×107
100 0,6122 1.22 ×10−4
800 -0.1523 2.11 ×10−5
Nous voyons ici (Tab. 1.4) qu’à basse température, l’équilibre de la réaction 1.31
peut être signiﬁcativement déplacé vers la droite (la réaction inverse étant endother-
mique), conséquence direct des diﬀérences d’énergies de point zéro (cf § 1.2.1.1). Ce
déplacement conduit à l’élévation du rapport [H2D+]/[H+3 ] par rapport au rapport
[HD]/[H2]. Le transfert des deutériums aux autres espèces interstellaires, assuré par
l’ion H2D+, mais aussi par HD+2 et D
+
3 induit alors inexorablement une hausse du
rapport d’abondance entre les autres molécules deutérées (recepteur du deutérium)
et leurs isotopes principaux. En parallèle, les recombinaisons dissociatives des ions
deutérés participent également à l’augmentation du rapport atomique D/H. Ces
deux mécanismes provoquent de fait une augmentation du rapport D/H moléculaire
dans le gaz froid et contribuent alors à expliquer en partie le fractionnement en
deutérium observé.
Le fractionnement de l’ion H+3 dans la table 1.4 n’est cependant pas représentatif
du milieu interstellaire. En pratique, comme ce milieu n’est pas à l’équilibre ther-
modynamique local (ETL), les fractionnements observés sont moindres que ceux
prédits par un simple raisonnement thermodynamique. D’autre part, des réactions
additionnelles se produisant dans la phase gaz peuvent déplacer l’équilibre de la
réaction 1.31 dans un sens ou dans l’autre. En conséquence, les modèles cinétiques
prédisent à 10 K un rapport [H2D
+]
[H+3 ]
∼1 (Roberts et al. , 2003). Pour une discussion
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sur les eﬀets cinétiques à basse température sur la réaction 1.31, il faudra se référer
à Gerlich et al. (2002).
Cela étant, le transfert du deutérium aux autres espèces dans le gaz du nuage mo-
léculaire est également garanti par les isotopologues deutérés de CH+3 (e.g. Tielens,
2005; Roberts, 2005), qui se forment suivant par exemple :
HD+ CH+3 ↔ CH2D+ +H2 (1.35)
1.2.1.3 Mécanisme de deutération sur les grains
Bien qu’une chimie pure en phase gaz permette d’atteindre un certain niveau
de fractionnement, elle n’est pas suﬃsante pour expliquer les fractionnements ob-
servés (e.g. Turner, 1990; Parise et al. , 2004). Il semble de fait assez raisonnable
de considérer la surface des grains dans le processus de deutération. D’autant plus
qu’il est démontré que certaines espèces dont le méthanol se forment eﬃcacement
sur les grains.
Diﬀérents travaux théoriques ont en particulier proposé l’addition successive d’atomes
H et D sur la surface des grains cosmiques composés de CO en tant que voie de syn-
thèse de certaines molécules deutérées (e.g. Tielens, 1983; Charnley et al. , 1997). Le
formaldéhyde et méthanol deutérés en particulier, seraient pensés se former de cette
manière. L’augmentation du rapport D/H dans le gaz froid des nuages moléculaires
et les diﬀérences d’énergies de point zéro entre une espèce deutéré et non deutéré
provoqueraient inexorablement, par le mécanisme précédent, un enrichissement en
deutérium sur les grains (Tielens, 1983).
En particulier, les modèles (e.g. Tielens, 1983; Charnley et al. , 1997) estiment qu’à
la surface des grains interstellaires l’énergie de liaison de H, D, H2, et HD décroît
avec l’élévation de la couverture de H2 à la surface (Govers et al. , 1980). Ces éner-
gies de liaison seraient de fait supposées déterminées par l’équilibre entre l’accrétion
et l’évaporation de H2. De plus, le deutérium demeurant plus lourd que l’hydrogène,
son énergie de point zéro est de fait plus petite et les énergies de liaisons résultantes
sont plus importantes. En conséquence, le temps de résidence des atomes D sur les
grains par rapport à H doit être plus élevé. Cet atome devrait donc être incorporé
préférentiellement au sein du manteau de glace des grains. D’un autre coté, l’énergie
de liaison pour un atome D demeurant plus élevée que celle pour un atome H, le
temps pour visiter l’ensemble des sites d’un grain par eﬀet tunnel sera plus long
(Andersson et al. , 2011). Néanmoins, cette durée est évaluée signiﬁcativement en
dessous du temps d’évaporation de D. Et une chimie du deutérium à la surface des
grains a donc semble t-il le temps pour s’y produire.
Récemment, des travaux en laboratoire (e.g. Watanabe et al. , 2006b; Hidaka et al.
, 2007) ont déﬁnitivement vériﬁé les modèles de Tielens (1983) et Charnley et al.
(1997), et démontré que l’addition d’atomes de deutérium sur du CO conduisait
à la formation de nouvelles espèces deutérées. L’étude a en eﬀet montré pour un
pure solide de CO, pour un mélange de glace amorphe H2O :CO et pour des molé-
cules de CO déposées sur une glace d’eau amorphe, exposés à des atomes froids de
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deutérium, que les réactions suivantes se produisaient :
CO+D→ DCO (1.36)
DCO+D→ D2CO (1.37)
D2CO+D→ CD3O ou CD2OD (1.38)
CD3O +D→ CD3OD (1.39)
La réactivité de tous ces échantillons, avec les atomes D, changent signiﬁcativement
dans la gamme étroite de température : 10-20 K. De plus la deutération est plus
eﬃcace lorsque CO est déposé sur une glace d’eau amorphe. In ﬁne comme les
modèles de Tielens (1983) et Charnley et al. (1997) le suggéraient, il est montré que
la deutération de CO demeure considérablement moins véloce que son hydrogénation
(Fig. 1.6). Ce ralentissement est eﬀectivement attribué aux diﬀérences de réactivité
par eﬀet tunnel des deux isotopes. D demeurant plus lourd il réagit beaucoup plus
lentement avec les molécules de CO disponibles. Cela étant, ils estiment de leur
expérience (e.g. Hidaka et al. , 2007; Watanabe & Kouchi, 2008) un rapport des
constantes de vitesse de deutération et d’hydrogénation de CO, kD/kH , égal à 0.08
à 15 K. Les travaux théoriques récents de Andersson et al. (2011) convergent à
la même température d’étude, vers un rapport signiﬁcativement en deçà de 4.10−3.
Comme discuté dans Andersson et al. (2011), a contrario des expériences leur
modèle n’inclut cependant pas les eﬀets isotopiques associés à la diﬀusion et à la
désorption en surface.
1.2.2 Du MIS aux comètes, une deutération spectaculaire
Jusqu’à la ﬁn des années 1980, seules quelques molécules simplement deutérées
avaient été détectées dans le milieu interstellaire. En particulier, on y trouvait le
méthanol deutéré sur sa fonction hydroxyle, CH3OD (Mauersberger et al. , 1988).
Il venait en eﬀet d’être découvert dans une région de formation d’étoiles massives,
nommé Orion. Par ailleurs, les modèles de chimie de l’époque parvenaient à ex-
pliquer relativement bien les abondances respectives de ces molécules simplement
deutérées. En outre, elles présentaient déjà un niveau de deutération très supérieur
au rapport D/H cosmique.
Après les années 1990, les astronomes révélèrent la présence, autour du cœur chaud
d’Orion, du méthanol simplement deutéré sur sa fonction méthyle, CH2DOH (Jacq
et al. , 1993). Mais surtout, à la surprise générale, des molécules multiplement deu-
térées venaient d’être découvertes avec des rapports D/H pouvant atteindre jusqu’à
30% (e.g. Parise et al. , 2004, 2006). Ces découvertes dans les coeurs préstellaires
et protoétoiles de faible masse, ainsi que dans les protoétoiles massives, relancèrent
complètement l’enthousiasme autour de la deutération. Les modèles de chimie en
phase gazeuse n’incluaient pas encore les molécules doublement deutérées, et per-
sonne n’imaginait qu’elles soient suﬃsamment abondantes pour rendre leur détection
possible. Pis le fractionnement observé pour le méthanol (e.g. Parise et al. , 2004,
2006) n’était à la fois ni expliqué par une chimie en phase gaz selon le modèle de
Roberts et al. (2003), ni par une chimie sur les grains selon les modèles de Tielens
(1983) et Charnley et al. (1997).
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Figure 1.6 – Cette ﬁgure est extraite de Hidaka et al. (2007). Le rapport de la
variation en absorbance de CO sur l’absorbance initiale de CO, est exprimé ici en
fonction du temps d’exposition aux atomes H (cercle ouvert) et D (cercle plein).
Les lignes représentent les ajustements des points et permettent de déterminer les
constantes de vitesses des réactions d’hydrogénation (kHnH=0.41 min−1) et deuté-
ration (kDnD=0.033 min−1) de CO. Ces diﬀérences dans les mesures des constantes
de vitesse des réactions par eﬀet tunnel sont attribuées aux eﬀets isotopiques.
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En parallèle, des molécules simplement deutérées avec des niveaux de deutération
parfois comparables à ceux du milieu interstellaire étaient détectées au sein de plu-
sieurs comètes, soulevant de nouvelles questions. Les compositions isotopiques de ces
comètes formées dans les zones froides des disques d’accrétion, pourraient être des
vestiges des compositions originelles des nuages moléculaires avant leur eﬀondrement
gravitationnel.
1.2.2.1 La super-deutération dans le MIS : des molécules multiplement
deutérées
Le premier coup de théâtre surgit avec la détection de la première molécule
doublement deutérée dans la région d’Orion (D2CO, Turner (1990)). Malgré tout,
l’enthousiasme pour cette découverte est contenu car la température près de ce cœur
chaud est suﬃsante pour évaporer les manteaux de glace des grains. Aussi le rapport
d’abondance de D2COH2CO (3 × 10−3) est potentiellement attribuable à une formation
sur les grains selon les processus décrits par Tielens (1983).
En 1998, l’intérêt est relancé avec la détection de D2CO dans l’environnement de
la protoétoile de faible masse IRAS16293-2422 avec un fractionnement de 5% (e.g.
Ceccarelli et al. , 1998; Loinard et al. , 2000). Puis vient la détection de la deuxième
molécule doublement deutérée, NHD2, dans le nuage dense et sombre, riche en oxy-
gène et sans protoétoiles L134N (Roueﬀ et al. , 2000). En 2002, le méthanol double-
ment deutéré, CHD2OH (Parise et al. , 2002) est découvert autour de la protoétoile
de faible masse IRAS16293-2422. A la surprise des astronomes, cette molécule est
par ailleurs observée potentiellement aussi abondante que l’espèce mère CH3OH.
Par la suite, l’année 2004 marque la détection de la toute première molécule triple-
ment deutérée, CD3OH, observée également autour de la protoétoile IRAS16293-
2422, avec un rapport CD3OHCH3OH ∼1 %. Son fractionnement est ainsi 13 ordres de
grandeur supérieur au fractionnement cosmique attendu de quelques 10−15. Jamais
une telle deutération n’avait été enregistrée. Malgré tout cette détection semble sa-
tisfaire à une formation à la surface des grains (e.g. Tielens, 1983; Charnley et al. ,
1997) à condition que le rapport atomique [D]/[H] dans le gaz qui accrète soit com-
pris entre 0.1 et 0.3. En 2006, un examen des isotopologues deutérés, du méthanol
d’une part mais aussi d’autres molécules (formaldéhyde...), est entrepris par Parise
et al. (2006) dans un échantillon de quatre étoiles de faible masse, améliorant la
statistique de détection de ces molécules multiplement deutérées et de leur niveau
de deutération, dans ces environnements.
1.2.2.2 Bilan des observations
Nous donnons ici un bilan des observations sur le fractionnement en deutérium
du MIS aux comètes (Tab. 1.5). Nous donnons en particulier les rapports d’abon-
dance de l’espèce deutéré () sur l’espèce mère pour une variété de molécules, en
fonction du type de source. Le lecteur pourra se référer à l’Annexe B, s’il désire
obtenir ce rapport pour une protoétoile ou comète particulière.
Nous voyons très clairement avec la table 1.5 que la deutération est plus forte
dans les protoétoiles de faible masse que dans les protoétoiles massives. Ce point
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Table 1.5 – X() représente le rapport d’abondance de l’espèce deutéré () sur l’espèce
mère mesurée. Ce rapport est donnée en fonction d’un type de source. a (Référence :
van Dishoeck et al. , 1995; Gensheimer et al. , 1996; Roueﬀ & Gerin, 2003; Parise
et al. , 2004, 2006; Roberts & Millar, 2007; Jørgensen & van Dishoeck, 2010; Bac-
mann et al. , 2010; Liu et al. , 2011; Coutens et al. , 2011; Cazaux et al. , 2011).
b (Référence : Turner, 1990; Charnley et al. , 1997; Cazaux et al. , 2011). c (Réfé-
rence : Meier et al. , 1998b,a; Crovisier et al. , 2004; Kuan et al. , 2008; Charnley &
Rodgers, 2009; Villanueva et al. , 2009; Cazaux et al. , 2011; Hartogh et al. , 2011)
X() Protoétoiles de faible masse a Coeurs chauds massifs b Comètes c
X(HDCO) 0.09 - 0.3 0.01 – 0.15 ≤0.3
X(D2CO) 0.05 - 0.5 ≤0.01 -
X(CH2DOH) 0.3 - 0.7 0.04 <0.01
X(CH3OD) 0.015 - 0.05 0.01 - 0.06 0.01 - 0.06
X(CHD2OH) 0.015 - ≤0.0002
X(CD3OH) 0.014 - -
X(NH2D) 0.1 0.03-0.06 ≤0.1
X(ND2H) - - -
X(HDO) 0.0004 - 0.05 0.00006 - >0.004 0.0001 - 0.0004
X(HDS) - - <0.2
X(DCN) - - 0.002
X(CH3D) - - ≤0.06
X(DCO+) 0.01 - -
X(ND) 0.3 - 1 - -
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avait déjà été souligné dans le passé par de nombreux astronomes (e.g. Ceccarelli
et al. , 1998; Parise, 2004) D’un point de vue moléculaire, la table 1.5 montre éga-
lement :
• pour H2CO,
que le rapport HDCOH2CO est très voisin quelque soit la source considérée. A contra-
rio le rapport D2COH2CO semble plus élevé dans les protoétoiles de faible masse que
dans les étoiles massives. La molécule D2CO n’a pas été détectée dans les co-
mètes
• pour NH3,
que le rapport NH2DNH3 demeure légèrement plus élevé dans les protoétoiles de
faible masse que dans les étoiles massives ou comètes, pour lesquelles il est
sensiblement identique.
• pour CH3OH,
que le rapport CH2DOHCH3OH mesuré dans les protoétoiles de faible masse est supé-
rieur à celui enregistré dans les étoiles massives, qui lui-même est plus élevé
que celui déduit des observations en direction des comètes.
que le rapport CH3ODCH3OH mesuré dans les protoétoiles de faible masse et étoiles
massives est sensiblement voisin.
En outre les niveaux de deutération pour les molécules CH2DOH et HDCO (cf
Tab. 1.5) mesurés dans les protoétoiles de faible masse demeurent très proches, indi-
quant un comportement voisin vis à vis de la deutération des groupements méthyles
dans ce type de source. Les mêmes mécanismes de deutération sont probablement
en jeu pour ces molécules.
De plus bien que l’eau coexiste avec le méthanol et le formaldéhyde dans les man-
teaux des glaces des grains de poussières, cette molécule ne présente pas le même
niveau de deutération. En général, le degré de deutération des molécules organiques
est très élevé en comparaison à l’eau (Ehrenfreund et al. , 2002). Certaines me-
sures plus ou moins récentes (e.g. Parise et al. , 2005; Coutens et al. , 2011) ont
toutefois indiqué que le rapport [HDO]/[H2O] pouvait être relativement élevé dans
certaines sources (∼0.01 à ∼0.06). Cazaux et al. (2011) ont récemment indiqués à
travers une étude théorique que ce rapport pourrait fortement dépendre des condi-
tions physiques dans lesquelles se forment les manteaux de glaces des grains juste
avant l’eﬀondrement du nuage moléculaire.
Comme l’interprétation de ces détections doit être faite avec comme hypothèse de
départ un rapport D/H cosmique ﬁxé, l’étude du fractionnement en deutérium des
molécules, pourrait permettre de contraindre leur processus de formation (en phase
gazeuse ou à la surface des grains par exemple). De plus, si ce processus est connu,
il pourrait même permettre de spéciﬁer les conditions physiques (température, den-
sité,...) régnant dans le milieu au moment de leur formation (e.g. Roueﬀ & Gerin,
2003; Ceccarelli et al. , 2007).
1.2.3 Le méthanol : exemple d’une deutération sélective
Le méthanol, exemple extrême de la deutération, est un outil pour étudier les
processus de deutération dans les nuages moléculaires. Pour cette espèce par ailleurs,
il est émis l’hypothèse que sa deutération est initiée par une chimie sur/ou dans les
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grains cosmiques (l’espèce mère étant elle-même formée sur les grains), et que les
abondances de ses isotopologues deutérés mesurées en phase gaz reﬂètent les abon-
dances présentes à la surface de ces derniers. Il existe certes des mécanismes en phase
gaz, une fois le méthanol sublimé, essentiellement des réactions de protonation (H+
et/ou D+) suivi de recombinaison dissociative, qui sont proposés et qui pourraient
aﬀecter le rapport H/D dans le gaz, et le fractionnement en deutérium du méthanol
(e.g. Osamura et al. , 2004; Albertsson et al. , 2011). Mais ces mécanismes sont
incertains et dépendent des échelles de temps considérés (elles doivent être suﬃ-
samment longues). Cette chimie n’est en particulier pas envisageable au sein des
coeurs préstellaires qui enregistrent pourtant une forte deutération. De plus la deu-
tération n’est pas propice dans le gaz chaud (une fois le méthanol sublimé), et ce en
raison des diﬀérences d’énergie de point zéro entre une espèce deutéré et non deutéré.
Cela étant, cette thèse n’est pas centrée sur les mécanismes de deutération du mé-
thanol mais bien sur sa singularité notable dans son fractionnement, présentée au
§ 1.2.3.1. Cette molécule a servi de support à un travail à la fois expérimental et
observationnel (cf § 1.3).
1.2.3.1 CH2DOH VS CH3OD
Le rapport d’abondance des deux isotopologues du méthanol, simplement deu-
térés, [CH2DOH][CH3OD] , facilement dérivé des raies optiquement minces de ces deux espèces,
apparaît révéler des comportements bien distincts entre les étoiles massives et de
faibles masses (Fig. 4.1) :
• vers une région de formation d’étoiles massives, le cœur chaud Orion IRc2,
Jacq et al. (1993) dérivait un rapport [CH2DOH][CH3OD] entre 1.1 et 1.5.
• alors que l’examen des isotopologues deutérés du méthanol, entrepris par Pa-
rise et al. (2006) dans un échantillon de quatre étoiles de faible masse, four-
nissait un rapport plus d’un ordre de grandeur supérieur.
De plus, suivant les travaux pionniers de Tielens (1983), Charnley et al. (1997)
ont examiné le fractionnement en deutérium du méthanol, et ce durant le processus
de formation des molécules (addition d’atomes H et D sur les grains). Leur modèle
prédit un rapport d’abondance à la surface du grain proche de la distribution sta-
tistique. En l’occurrence, trois voies de synthèses de CH2DOH seraient privilégiées
dans leur modèle,
CO→ HCO→ H2CO→ CH3O→ CH2DOH (1.40)
CO→ HCO→ HDCO→ CH2DO→ CH2DOH (1.41)
CO→ DCO→ HDCO→ CH2DO→ CH2DOH (1.42)
contre une seule pour CH3OD :
CO→ HCO→ H2CO→ CH3O→ CH3OD (1.43)
Considérant que le méthanol deutéré se forme eﬀectivement par addition de deu-
térium sur le CO des grains (Hidaka et al. , 2007) et moyennant l’hypothèse que
les énergie d’activation pour hydrogéner et deutérer sont les mêmes (Caselli et al.
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(2002) estiment au contraire que les énergies d’activation pour deutérer sont plus
faibles, due aux diﬀérences d’énergie de point zéro), le rapport [CH2DOH][CH3OD] serait, alors,∼3 (cohérent avec le rapport des voies de synthèse présenté ci-dessus), une valeur
signiﬁcativement diﬀérente des deux jeux de mesures en phase gaz.
D’un autre coté, aucune autre mesure du rapport [CH2DOH][CH3OD] n’existe dans des sources
massives. En conséquence, ce faible rapport mesuré pourrait demeurer exclusivement
singulier à cette étoile.
Ces diﬀérences de deutération suivant les groupes fonctionnels du méthanol et sui-
vant le type de protoétoile indiquent :
• que les fonctions chimiques des molécules se deutèrent diﬀéremment et que
cette deutération dépend également de l’environnement stéllaire.
• que des degrés de deutération ou processus de deutérations diﬀérents ou sup-
plémentaires sont à envisager suivant le type de source observée. En eﬀet,
devant l’échec des modèles en phase gaz et sur les grains pour reproduire le
fractionnement en deutérium observé (Charnley et al. , 1997), il est nécessaire

















































Figure 1.7 – Le rapport d’abondance R= [CH2DOH][CH3OD] , entre les isotopologues deutérés
du méthanol, déduit des observations des étoiles massives et de faible masse et tracé
en fonction de la luminosité de l’étoile. Les diﬀérents rapports et luminosités sont
extraits de Parise et al. (2006) pour les étoiles de faible masse et de Jacq et al.
(1993) pour le coeur chaud et dense (Orion Irc2). La ligne en pointillée représente la
valeur de R prédite par un modèle de chimie sur les grains (Charnley et al. , 1997).
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1.2.3.2 Les mécanismes existants
Devant l’échec du modèle de Charnley et al. (1997) basé sur l’addition d’atomes
H et D sur CO, pour expliquer notamment les observations de Parise et al. (2006) et
les énigmatiques rapports [CH2DOH][CH3OD] , la communauté scientiﬁque a cherché d’autres
hypothèses et d’autres voies de deutération.
Parmi elles, il n’était pas exclu que des réactions en phase gaz puissent, une fois
le méthanol sublimé, favoriser un des isotopologues simplement deutérés au détri-
ment de l’autre, et de fait altérer le degré de deutération, originellement présent sur
les grains (e.g. Charnley et al. , 1997; Osamura et al. , 2004).
Osamura et al. (2004) proposa alors que CH3OD puisse être détruit préférentielle-
ment dans la phase gazeuse via des réactions de protonations. Ces réactions condui-
raient eﬀectivement à la formation des ions CH2DOH+2 et CH3ODH
+, qui par la
suite seraient soumis à une recombinaison dissociative. Dans un cas (CH2DO+2 ), la
réaction avec les électrons permettrait la réapparition de CH2DOH. En revanche,
dans l’autre cas (CH3ODH+) deux voix synthèses seraient possibles par cette recom-
binaison, l’une formant CH3OD et la seconde CH3OH, réduisant consécutivement
l’abondance de CH3OD dans la phase gaz. Ce mécanisme, certes jamais conﬁrmé,
permettrait d’expliquer les observations en direction des protoétoiles de faible masse.
Dans les environnements stellaires massifs, des processus d’isomérisation en phase
gaz avaient également été proposés par Charnley et al. (1997). Cette interconver-
sion était à priori susceptible de contraindre l’abondance de CH3OD a une valeur
voisine de CH2DOH, telle qu’observée dans Orion IRc2. Toutefois les calculs quan-
tiques d’Osamura et al. (2004) ont démontré que les réarrangements internes du
méthanol deutéré ou non (sous sa forme neutre, ionique ou protonné) ne peuvent
se produire eﬃcacement à basse température (<300 K). Autrement dit, l’intercon-
version en particulier entre CH3OD et CH2DOH, par mobilité du deutérium d’un
groupe chimique fonctionnel du méthanol à l’autre, n’est pas plausible.
Outre la chimie en phase gaz suggérée ci-dessus, une chimie en phase solide était
également envisagée et sans conteste plus concluantes. En eﬀet, de récentes expé-
riences, basées sur des substitutions isotopiques H/D dans des solides de glaces,
étaient et sont toujours potentiellement capables de produire un fractionnement en
deutérium pour le méthanol comparable aux observations vers les protoétoiles de
faible masse.
En particulier, Nagaoka et al. (2005) ont démontré par spectroscopie infrarouge
à transformée de Fourier que lors du bombardement d’un solide de méthanol pur
(∼10 K) avec des atomes froids de deutérium (10 K), il se forme successivement, au
fur et à mesure de la consommation de CH3OH, les espèces suivantes : CH2DOH,
CHD2OH et CD3OH (Nagaoka et al. , 2005) :
CH3OH→ CH2DOH→ CHD2OH→ CD3OH (1.44)
En revanche, aucun isotopologue deutéré du methanol contenant du deutérium
sur sa fonction hydroxyle (e.g. CH3OD, CH2DOD,...), n’est observé au cour de cette
expérience. Pour autant, ces espèces pourraient demeurer présentes mais leur faible
niveau de concentration ne permettrait simplement pas leur détection. L’absence de
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CH3OD serait alors en accord avec les observations vers les protoétoiles de faible
masse (Parise et al. , 2006) pour lesquelles l’abondance de cette espèce est signiﬁ-
cativement en deçà de celle de son homologue simplement deutéré CH2DOH. Cette
nouvelle voie de deutération du méthanol (solide de méthanol soumis à un ﬂux
d’atomes de deutérium) pourrait ainsi permettre au rapport [CH2DOH][CH3OD] de s’accroître
au delà de la valeur prédite par le modèle de chimie sur le grain (Charnley et al. ,
1997).
En résumé, suite à la deutération et l’hydrogénation du CO, le rapport [CH2DOH][CH3OD]
dans les manteaux de glace des grains cosmiques seraient initialement à 3 (Charn-
ley et al. , 1997). Mais ce-dernier pourrait et devrait s’élever lorsque le méthanol
formé au cours de l’évolution de ces manteaux, subirait à son tour un bombardement
d’atomes de deutérium.
Le mécanisme à l’œuvre dans l’expérience de Nagaoka et al. (2005) est la sub-
stitution H-D. Cette substitution semble se produire par extraction de H suivie
d’une addition de D (e.g. CH3OH + D→ CH2OH + HD, CH2OH + D→ CH2DOH
plutôt que par échanges isotopiques directs (e.g. CH3OH + D → CH2DOH + H).
Ces processus ont en eﬀet été examinés en utilisant des calculs (méthode ab initio)
pour la phase gaz. Les barrières de potentiels ainsi obtenues sont plus importantes
dans le cas de substitutions isotopiques directes (e.g. Osamura et al. , 2004; Kerkeni
& Clary, 2004).
En ce qui concerne le méthanol deutéré, les expériences de Watanabe (2005) ont
montré que quelque soit le ﬂux d’atomes H advenant à la surface des isotopologues
deutérés du méthanol, l’hydrogénation de ces molécules ne se produit jamais. Cela
pourrait impliquer que dans les conditions interstellaires (10-20 K), lorsque le mé-
thanol se deutère sur les grains, il ne retourne jamais à sa forme précédente par
réaction avec les atomes H. L’extraction d’atomes de deutérium du méthanol deu-
téré par des réactions avec H possède justement une barrière énergétique élevée en
comparaison à l’extraction d’atomes d’hydrogène par des réactions avec D. Pour
exemple, l’abstraction de D de CD3OD dans la phase gaz possède une hauteur de
barrière d’environ 5000 K. Pas étonnant qu’aux températures d’étude 10-20 K (Wa-
tanabe, 2005), l’hydrogénation du méthanol deutéré ne se produise jamais.
Comme nous venons de l’évoquer, en s’appuyant sur de récentes études expérimen-
tales, la deutération du méthanol peut procèder en phase solide par substitution
H/D. Ce mécanisme n’est pas seulement démontré avec cette espèce.
Il est en eﬀet prouvé que l’exposition d’un solide de formaldehyde deutéré n fois, à
des atomes D et H froids (10K), produit à travers des réactions d’échanges isoto-
piques (Watanabe, 2005) :
• du formaldehyde deutéré n+1 fois (n=0,1). Le niveau de deutération de cette
molécule augmente alors.
• du formaldehyde deutéré n-1 fois (n=2). Le niveau de deutération de cette
molécule diminue alors. Ce résultat est en opposition avec le méthanol pour
lequel l’hydrogénation de l’isotopologue deutéré n’était pas observé.
Plus récemment, Hidaka et al. (2009) a repris le même genre d’étude et montré
que du formaldéhyde présent à la surface d’une glace amorphe d’eau (10 et 20 K)
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et exposé à des atomes D se deutère également. Basés sur des calculs quantiques,
Goumans (2011) a étudié en phase gaz, en deçà de 50 K les réactions d’extraction
et d’addition suivantes :
X+Y2CO→ XY2CO (1.45)
X+Y2CO→ XY+YCO (1.46)
avec X,Y = H,D
Pour ces deux réactions, le passage de la barrière de potentiel implique le mou-
vement des atomes d’hydrogène et l’eﬀet tunnel joue donc un rôle majeur.
Ils montrent que le bombardement de Y2CO par des atomes d’hydrogène ou de
deutérium conduit très souvent à la perte pour cette molécule d’un atome Y plutôt
qu’à l’addition directe d’un atome d’hydrogène ou de deutérium. Les constantes de
vitesses sont en eﬀet plus grandes dans le cas d’extraction d’atomes, à l’exception
de la réaction H + D2CO plus favorable à l’addition cependant. Ces résultats sont
en accord avec les conclusions de Watanabe (2005) et Hidaka et al. (2009).
Goumans (2011) discutent également l’eﬀet des molécules d’eau sur ces réactions en
phase solide en dessous de 50 K. L’eau semble réduire l’eﬃcacité des réactions par
addition au proﬁt de celles par abstraction. Autrement dit des glaces riches en eau
favoriseraient les réactions d’abstraction tandis que les glaces apolaires rendraient
plus eﬃcaces les réactions d’addition.
En résumé, ces travaux théoriques conﬁrment que dans les conditions interstellaires
la deutération du formaldéhyde et du méthanol pourrait procéder avant tout via des
réactions d’abstraction. Les calculs quantiques de Goumans (2011), s’appuyant donc
sur le mécanisme proposé par Nagaoka et al. (2005) et Watanabe (2005), semblent
de plus capables :
• de reproduire les abondances observées pour le méthanol et le formaldéhyde
deutérés dans les protoétoiles de faible masse
• et d’expliquer de fait la deutération sélective du méthanol.
Si la deutération du méthanol pourrait procéder par substitution H/D directement
dans le solide de méthanol présent à la surface des grains cosmiques, elle ne se
produit que très diﬃcilement à partir du formaldéhyde. Hidaka et al. (2009) ont
en eﬀet démontré expérimentalement que l’addition d’atomes D sur du formaldé-
hyde, présent à la surface d’une glace amorphe d’eau à 10 et 20 K, ne permet pas
de produire les isotopologues deutérés suivants : CH2DOH, CHD2OH et CH3OD,
pourtant observés dans plusieurs sources protostellaires (cf Tab. 1.5). Quant à l’ad-
dition d’atomes H sur du formaldéhyde deutéré, D2CO, ce procédé permet certes de
former du CH2DOH mais également et en compétition du CH3OH. Ces auteurs en
concluaient et nous en concluons logiquement que l’addition de deutérium et d’hy-
drogène sur du formladéhyde H2CO et D2CO n’est à priori qu’une voie de synthèse
mineure dans la deutération du méthanol.
In ﬁne, Weber et al. (2009) a montré à partir d’un précurseur du méthanol,
CH4, que des substitutions isotopiques H/D peuvent également se produire dans
une glace d’eau et de méthane par des processus énergétiques tels que la photolyse
UV. Ils montrent que les échanges se produisent dans ce cas par un mécanisme
radicalaire qui implique que presque toutes les espèces organiques peuvent transférer
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leur hydrogène à l’eau (l’eau donneur du deutérium) dans les grains. Malgré tout, la
chimie par photolyse ou radiolyse ne semble pas forcément adaptée pour produire un
fractionnement H/D élevé ou sélectif. En particulier, le rapport [HDO]/[H2O] mesuré
dans les glaces interstellaires de quelques sources protostellaires peut être très faible
(e.g. Dartois et al. , 2003; Liu et al. , 2011)(cf Tab. 1.5), rendant problématique le
transfert du deutérium de l’eau vers CH4 ou vers les molécules organiques.
1.3 Objectif
Devant l’engouement évoqué précédemment autour de la chimie du deutérium au
sein des protoétoiles de faible masse, nous avons pensé à un autre scénario permet-
tant d’expliquer très simplement la deutération sélective du methanol, observée dans
ces environnements. Nous considérons que le méthanol deutéré se forme ef-
fectivement sur les grains selon les mécanismes décrits par Nagaoka et al.
(2005), mais que sa fonction hydroxyle pourrait subir une substitution
D-H lorsque les grains sont chauffés dans l’environnement protostellaire.
In fine, lorsque la molécule s’évapore et retrouve la phase gazeuse, elle ne
présenterait plus de deutérium sur le groupement hydroxyle. Ce proces-
sus d’échange spontané permettrait d’expliquer très simplement l’état
de deutération du méthanol en phase gazeuse. En effet, il entrainerait
l’augmentation du rapport [CH2DOH][CH3OD] dans les grains cosmiques au-delà de
la valeur prédite par le modèle de chimie sur le grain (Charnley et al. ,
1997). Observationnellement parlant, il s’accorderait donc avec les abondances re-
latives des isotopologues deutérés du méthanol dans les protoétoiles de faible masse
(e.g. Parise et al. , 2004, 2006). Il n’exclut pas la formation du méthanol deutéré sur
sa fonction hydroxyle. Il serait de fait compatible avec les détections, certes faibles
mais bien présentes, de CH3OD dans les régions de formation stellaire. D’autre part,
le niveau de deutération du formaldéhyde H2CO dans ces sources demeure très si-
milaire à celui des groupements méthyles du méthanol (Parise et al. , 2006) (cf
Tab. 1.5). Nous avons testé expérimentalement ce nouveau mécanisme en analysant
par spectroscopie à transformée de Fourier un mélange intime de glace H2O :CD3OD,
déposé à basse température et basse pression (typiquement 20 K et 10−8 mbar) et
rechauﬀé progressivement jusqu’à son evaporation. Nous avons également tenté de
généraliser ce mécanisme à d’autres molécules portant d’autres groupes fonctionnels
(CD3ND2 en l’occurence) et présentes dans le MIS. Ainsi, de la même manière que
le méthanol, nous avons étudié par spectroscopie infrarouge un mélange de glace
H2O :CD3ND2. Le système expérimental est décrit au Chapitre 2 et les résultats
sont présentés au Chapitre 3.
Nous avons également réalisé de nouvelles mesures du rapport [CH2DOH][CH3OD] dans :
• deux étoiles massives, W3(H2O) et G24.78+0.08. De cette manière, l’énigma-
tique rapport déduit des travaux de Jacq et al. (1993) et de l’observation de
la protoétoile Orion Irc2 sera ou non assimilé et étendu à un même type de
sources.
• deux étoiles de masse intermédiaire, Cepheus E et OMC2FIR4. Crimier et al.
(2010) ont en particulier révélé que les protoétoiles de masse intermédiaire
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présentent sur de nombreux aspects, des caractéristiques médianes entre les
deux extrêmes stellaires ; à savoir les protoétoiles de faible masse et les étoiles
massives. Par conséquent, l’étude du rapport [CH2DOH][CH3OD] dans ces types d’ob-
jets intermédiaires peut aider à appréhender les singularités de deutération
observées entre les deux extrêmes de masses protostellaires.
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Dans ce chapitre nous exposerons, dans un cadre de compréhension suﬃsant à
nos travaux d’intérêt astrophysique, des éléments de spectroscopie infrarouge (§ 2.1).
Il sera ensuite décrit les diﬀérents éléments du système expérimental(§ 2.2). Nous
discuterons également de la préparation des échantillons et des techniques utili-
sées dans ce but (§ 2.3). Le système expérimental consiste en un système optique
cryogénique ultravide permettant la synthèse d’échantillon de glace, couplé à un
spectromètre à transformée de Fourier NICOLET 800. Il se compose d’un cryostat
et d’une enceinte ultravide comportant un système de régulation de la tempéra-
ture, d’une ligne de mélange, de lignes de dépôts et d’un dispositif de croissance de
couches minces (§ 2.4). Le mode opératoire d’acquisition des spectres est décrit dans
le dernier paragraphe (§ 2.5).
2.1 Principe de la spectroscopie infrarouge à transfor-
mée de Fourier
Le principe de la spectroscopie infrarouge à transformée de Fourier est décrit
dans ce qui suit et s’inspire de données et d’une présentation dénichées sur le site
http ://www.biophyresearch.com/pdf/ftir.pdf.
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La Spectroscopie Infrarouge à Transformée de Fourier (ou FTIR : Fourier Trans-
formed InfraRed spectroscopy) est une méthode d’analyse structurale qui révèle la
nature des liaisons entre atomes dans une molécule. Les solides moléculaires ont, en
eﬀet, la particularité de posséder des liaisons inter-atomiques qui entrent en vibration
sous l’action d’un rayonnement infrarouge à des longueurs d’onde caractéristiques.
En pratique, lorsque cette longueur d’onde (énergie) apportée par le faisceau lu-
mineux est voisine de l’énergie de vibration de la molécule, cette dernière absorbe
le rayonnement provoquant une diminution de l’intensité réﬂéchie ou transmise. Le
domaine infrarouge entre 4000 et 400 cm−1 (2.5 – 25 µm) correspond au domaine
d’énergie de vibration des molécules.
Néanmoins toutes les vibrations ne donnent pas lieu à une absorption, cela dé-
pend également de la géométrie de la molécule et en particulier de sa symétrie. Pour
une géométrie donnée, la théorie des groupes permet notamment de déterminer les
modes de vibration actifs en infrarouge. La position et l’intensité des bandes d’ab-
sorption vont dépendre en particulier de la diﬀérence d’électronégativité des atomes,
de leur masse ainsi que de leur environnement. Par conséquent à un matériau de
composition chimique et de structure donnée va correspondre un ensemble de bandes
d’absorption caractéristiques des liaisons chimiques de ce matériau. La connaissance
de ces bandes permet son identiﬁcation dans de nombreux cas.
L’analyse s’eﬀectue à l’aide d’un spectromètre à transformée de Fourier. A partir
de cet instrument, un rayonnement infrarouge est émis sur l’échantillon. Le spec-
tromètre mesure les longueurs d’onde pour lesquelles le matériau absorbe ainsi que
les intensités de l’absorption. La ﬁgure 2.1 décrit le schéma d’un spectromètre à
transformée de Fourier.
Les spectromètres anciens analysaient le rayonnement infrarouge à l’aide d’un
système dispersif. On procédait par analyse séquentielle des longueurs d’onde, en dis-
persant la lumière. Les appareils modernes sont basés sur un interféromètre. Toutes
les longueurs d’ondes sont collectées en même temps, et sont ensuite discriminées
numériquement par analyse de Fourier. Le gain énergétique est considérable, car
l’ensemble du faisceau passe en même temps, il n’est pas dispersé en fonction des
longueurs d’ondes.
En se basant sur le principe des interférences lumineuses, qui modulent l’amplitude
d’un signal comme une fonction de la diﬀérence de trajet (ou de marche) entre deux
sources interférentes (on parle de retard optique), l’interféromètre de michelson du
spectromètre enregistre l’intensité de la lumière captée par le détecteur comme une
fonction de la diﬀérence de trajet générée par le déplacement d’un miroir mobile.
La mesure du déplacement de ce miroir est eﬀectuée au moyen d’un rayon laser qui
suit le même trajet que le rayon infrarouge. En pratique, dans l’interféromètre, le
faisceau infrarouge provenant de la source est dirigé sur la séparatrice. La moitié du
faisceau est alors renvoyée sur le miroir ﬁxe, le reste passe à travers la séparatrice
et est acheminé sur le miroir mobile. Quand les deux faisceaux se recombinent, des
interférences destructives ou constructives apparaissent en fonction de la position du
miroir mobile. Pendant la mesure, le miroir mobile se déplace autour de sa position
d’origine d’une distance δ entre −l et +l. Le retard optique est δ = 2σ. Le faisceau





















Figure 2.1 – Schéma d’un spectromètre à transformée de fourier.
modulé est alors réﬂéchi des deux miroirs vers l’échantillon, où des absorptions in-
terviennent. Le faisceau parvient ensuite sur le détecteur aﬁn d’être transformé en
signal électrique.
Pour une radiation monochromatique de fréquence ν0, l’intensité mesurée sur le
détecteur en l’absence d’échantillon est :
V (δ) = I(ν).[1 + cos(2πν0δ)] (2.1)
L’interférogramme obtenu, c’est à dire une signature de l’intensité en fonction
de la position du miroir (de la diﬀérence de marche), est une sinusoïdale (plus
exactement un cosinus).
Avec plusieurs raies, l’interférogramme est la somme de plusieurs fonctions cosinus de
périodes diﬀérentes. L’interférogramme est donc simplement la somme de toutes les
fréquences du faisceau. Il correspond à la Transformée de Fourier du spectre dans le
cas idéal d’un déplacement inﬁni du miroir. Par transformée de Fourier, on retrouve
toutes les fréquences et amplitudes des raies qui ont constituées l’interférogramme




V (δ). cos(2πνδ)dδ (2.2)
En pratique, l’intégration pour obtenir l’interférogramme est faite de −l à +l
(déplacement du miroir) et non de −∞ à +∞. En conséquence, l’interférogramme
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est déﬁni comme le produit de convolution 1 de l’interférogramme "inﬁni" par une
fonction carrée. Or la transformée de Fourier de la fonction carrée est une fonction
du type sinus cardinal (sinc). Chaque raie du spectre calculé sera alors multipliée
par cette fonction sinc. Si elle est supposée au départ inﬁniment ﬁne, chaque raie
sera élargie et dotée de lobes négatifs appelés pieds. Il est possible d’atténuer ces
pieds et les eﬀets de bords en le multipliant par une fonction triangle, Happ-Genzel
par exemple. On parle dans ce cas d’apodisation (suppression des pieds). Les raies
obtenues ont une largeur minimale qui dépend de la largeur de la fonction sinc, au-
trement dit des bornes d’intégration, −l et +l. La résolution sera d’autant meilleure
que la fonction carrée est large ; cela correspondra à un déplacement maximal du
miroir mobile. Avec un nombre de fonctions cosinus conséquent et l’utilisation de
fonction d’apodization, l’interférogramme se rapproche de l’interférogramme pré-
senté sur la ﬁgure 2.2.
Figure 2.2 – Interférogramme en sortie du détecteur.
Cet interférogramme est ensuite converti en un spectre infrarouge par transfor-
mation de Fourier (Eq. 2.2). En quelques secondes, l’interférogramme est recueilli
par le spectromètre, traité par le calcul de transformation de Fourier et converti
pour donner le spectre entier de l’échantillon. Un exemple de spectre ainsi obtenu
est illustré sur la Figure 2.3.
A partir de là, deux sortes d’informations peuvent être extraites des spectres :
1. Le produit de convolution de deux fonctions réelles ou complexes f et g, est une autre
fonction, qui se note généralement « f ∗ g » et qui est définie par (Griffiths & de Haseth, 1986) :
(f ∗ g)(x) =
∫ +∞
−∞
f(x− t) · g(t)dt =
∫ +∞
−∞
f(t) · g(x− t)dt (2.3)
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Figure 2.3 – Spectre infrarouge d’un mélange de glace d’eau et de méthanol à
120 K.
• Informations qualitatives : les longueurs d’onde auxquelles l’échantillon ab-
sorbe, sont caractéristiques des groupes chimiques présents dans le maté-
riau analysé. Des tables permettent d’attribuer les absorptions aux diﬀérents
groupes chimiques présents.
• Informations quantitatives : l’intensité de l’absorption à la longueur d’onde
caractéristique est reliée à la concentration du groupe chimique responsable de
l’absorption (Watanabe & Kouchi, 2008). En mesurant l’absorbance intégrée
du signal caractéristique on peut, moyennant la connaissance de l’épaisseur
de la couche, comparer la proportion d’un groupement chimique donné dans
plusieurs échantillons. De plus il est possible pour une même composition
d’estimer l’épaisseur des ﬁlms les uns par rapport aux autres. Pour avoir une
mesure absolue il convient d’étalonner auparavant les couches à l’aide d’une
autre technique. Il sera alors envisageable d’établir une relation expérimentale
entre intensité du signal et proportion ou épaisseur.
2.2 L’ensemble cryogénique ultravide.
2.2.1 Le cryostat et son enceinte
Un schéma du cryostat et de son enceinte est représenté par la ﬁgure 2.4. Le
cryostat est à circuit fermé d’hélium (ADP cyogénics, modèle DE-202), et son en-
ceinte ultravide (tout inox, joints cuivre CF) est maintenue sous vide par un système
de pompage comportant une pompe turbomoléculaire et une pompe primaire à pa-
lettes, placées en série. L’étanchéité, au niveau des diﬀérentes brides, est assurée par
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des joints cuivre CF, et par des joints inox VCR, et ce au niveau des tuyauteries
d’arrivée de gaz. De plus le cryostat est composé de deux étages en cuivre : le premier
enregistre une température d’environ ∼ 80 K et le second peut atteindre environ
20 K. Cette dernière température est assurée via l’écran thermique (8) ﬁxé sur le
premier étage du cryostat. En eﬀet, il protège le porte échantillon et le second étage















Figure 2.4 – Schéma du cryostat et de son enceinte.
La pression à l’intérieur de l’enceinte (7) est indiquée par une jauge thermique
et une jauge à ionisation à cathode chaude (Leybold-Ionivac). Elle est également
mesurée en aval de la pompe turbomoléculaire, avant la pompe à diﬀusion à l’aide
de deux jauges : thermique (Leybold-Thermovac) et à ionisation à cathode froide
(Penning). Le vide atteint dans la cellule est d’environ 5.10−8 mbar à température
ambiante moyennant un étuvage suﬃsant à ∼ 80˚ C (d’une douzaine d’heures). En
dessous de 30 K le cryopompage amène la pression à ∼ 2.10−8 mbar. L’incertitude
relative sur la mesure de la pression est de 10%. L’enceinte peut être complètement
isolée de l’ensemble de pompage grâce à une vanne papillon (4).
Au bout du doigt froid du cryostat est ﬁxé le porte échantillon (2) sur lequel est
synthétisé l’échantillon de glace. Il s’agit d’une simple fenêtre Kbr transparente aux
infrarouges (Fig. 2.5). Le contact thermique entre le porte échantillon et le doigt
du cryostat est optimisé en plaçant un ﬁlm d’indium écrasé entre les deux surfaces
en contact. Les fenêtres de l’enceinte (Kbr ou CsI), (3), permettent le passage du
faisceau infrarouge. L’étanchéité à ce niveau est maintenue grâce à un joint viton
entre l’enceinte et la fenêtre. La vanne (9) autorise l’accès de gaz, provenant de la
ligne de mélange, vers la cellule.
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Figure 2.5 – Photos de la fenêtre du cryostat.
Le gaz est projeté directement sur la fenêtre refroidie du porte échantillon par
l’intermédiaire d’un tube (6) situé juste après la microvanne (5).
2.2.2 Régulation de la température
L’ensemble des éléments permettant de réguler la température au niveau du
porte-échantillon est décrit sur la ﬁgure. 2.6. Cet ensemble permet également de
programmer des rampes de température aﬁn d’amener progressivement et régulière-
ment un échantillon à une température déterminée. Deux diodes silicium, (1) et (2),
et une résistance thermique (3) reliées à un contrôleur P.I.D 2 (Lake Shore DRC-93
CA) le composent. L’une des diodes (1) se situe juste en dessous de la résistance
thermique. Étalonnée avec trois points de mesures, elle est utilisée par le contrôleur
pour eﬀectuer la régulation. La seconde diode (2) est située sur le porte échantillon
et permet de faire des mesures précises de la température à ce niveau (précision ±
0.1 K, de 10 K à 400 K). Elle est étalonnée avec une bien meilleure précision.
Le gradient indiqué par les deux diodes est de l’ordre de 3 K aux alentours de
15 K et de l’ordre de 1 K lorsque la résistance thermique est utilisée pour maintenir
2. Un contrôleur PID (pour "proportionnel intégral dérivé") est un organe de contrôle permet-
tant d’effectuer une régulation d’un système. Une consigne est donnée et une mesure est effectuée,
avec une erreur ε par rapport à la consigne. Le PID permet alors 3 actions en fonction de cette
erreur : une action proportionnelle (l’erreur ε est multipliée par un gain G), une action intégrale
(l’erreur est intégrée sur un intervalle de temps s, puis divisée par un gain T i) et une action dé-
rivée (l’erreur est dérivée suivant un temps t, puis multipliée par un gain Td). Le réglage d’un
PID consiste à déterminer les coefficients G, Td et T i afin d’obtenir une mesure précise avec un
minimum d’oscillation et d’oscillation de grande amplitudes autour de la consigne.
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Figure 2.6 – Diﬀérents éléments constituant l’ensemble de régulation de la tempé-
rature.
une température supérieure. Cette diﬀérence s’explique par le fait que le porte fe-
nêtre, sur lequel se trouve une des diodes (2) est soumis au rayonnement thermique,
malgré l’écran. Nous estimons que la température de l’échantillon est déterminé à ±
0.5 K près, compte tenu du gradient qui s’établit. L’adéquation entre la température
donnée par les diodes et celle de l’échantillon est vériﬁée en remplaçant ce dernier
par un cristal (méthane ou CH4) dont les températures des transitions de phase sont
très bien connues.
2.3 Préparation des solutions
Les échantillons gazeux, avant d’être condensés sur la fenêtre, sont puriﬁés dans
la ligne de mélange ultravide (Fig. 2.7). Elle est constituée de quatre parties dis-
tinctes et isolables les unes des autres grâce aux vannes V1 et V6.
2.3.1 La ligne de mélange
Cette ligne de mélange est constituée (Fig. 2.7) :
i) d’un système de pompage qui comprend une pompe turbomoléculaire assistée
par une pompe primaire à palettes. Pour décomposer les vapeurs d’huile rétrodif-
fusant vers la pompe turbomoléculaire, un piège à catalyse est disposé entre les
deux pompes. Deux capteurs de pression, (1) et (2), situés en amont de la pompe
turbomoléculaire permettent de mesurer la pression dans l’ensemble de la ligne de
mélange.
ii) d’une ligne haute pression (3) permettant la connection permanente de 15
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bouteilles de gaz pur avec leur détendeurs. Une vanne assure la possibilité de pla-
cer cette ligne sous vide. Celui-ci atteint dans la ligne de mélange est de l’ordre de
2.10−6 mbar avec les détendeurs, et de 2.10−7 mbar pour la ligne seule. Les connec-
tions entre les diﬀérentes parties de la tuyauterie sont assurées par des joints VCR.
Très peu utilisée dans le cadre de nos expériences, elle sert surtout de purge, le gaz
libéré entrainant les gaz et les molécules adsorbées sur les parois.
iii) d’une ligne équivalente à la ligne de mélange gazeux, isolée par deux vannes
V3 et V4, qui permet de connecter hermétiquement des ﬂacons remplis de liquide
(4). L’ouverture de ces deux vannes permet le pompage de la ligne et assure de fait
sa purge. Très utilisée dans nos expériences c’est ici que les solutions étudiées sont
débarrassées de leurs gaz dissouts. Deux capteurs de pression couvrant les gammes
0-10 et 0-1000 mbar permettent de contrôler la pression à l’intérieur du ﬂacon.
iv) d’une partie permettant la préparation et le dosage d’échantillons gazeux
(purs ou mélanges) avant de les envoyer dans l’enceinte de dépôt. Elle comprend
deux ballons en verre de 1 litre et 5 litre de volume (respectivement 5 et 6). Les
vannes V1 et V11 permettent le pompage alors que la vanne V8 autorise la sélection
des ballons.
Figure 2.7 – La ligne de mélange.
2.3.2 Les solutions étudiées
Au cours de cette thèse, diﬀérents échantillons ont été étudiés, à savoir l’eau
(H2O), le méthanol deutéré (CD3OD) et la methylamine deutérée (CD3ND2). Les
deux premières molécules existent sous forme liquide à température et pression am-
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biante tandis CD3ND2 est un gaz comprimé liquéﬁé. Lorsque les molécules sont sous
forme liquide, la préparation est plutôt simple. Il s’agit simplement de prélever, via
une seringue, sous hotte, un volume voulu de liquide et de l’injecter ensuite dans des
ﬂacons adaptés aux lignes de dépôts (cf (11) de la ﬁgure 2.4). Ces échantillons su-
bissent, par la suite, un traitement de puriﬁcation. A l’inverse, sous forme gazeuse,
comme c’est le cas de CD3ND2, les échantillons sont déjà purs. Ils sont contenus
dans des bouteilles de gaz de volume variable (10 grammes de CD3ND2 ont été
livrés dans une bouteille de 0.4 L). Ces bouteilles sont alors placées directement
sur les lignes de dépôts, en amont des microvannes. Comme la pression à la sortie
de ces dernières (gaz comprimé) est supérieure à la pression tolérée par les micro-
vannes, nous avons opéré une détente à la sortie. Dans ce but nous avons placé,
entre la bouteille et la microvanne, un petit ballon de volume 50 ml pour, d’une
part, accueillir l’échantillon gazeux sans risquer d’endommager le système, et pour
d’autre part, limiter la quantité de gaz libéré à chaque nouvelle déposition. En eﬀet,
ce volume est déterminé pour, une fois ouvert, permettre aux gaz de se condenser
à débit constant sur la fenêtre du cryostat, et ce tout au long de la déposition. La
détente, en elle-même, consiste à ouvrir la bouteille et remplir le ballon de gaz, puis
fermer la bouteille. Le ballon se substitue alors à la bouteille en tant que nouveau
réceptacle de l’échantillon. La déposition peut dès lors se dérouler dans les condi-
tions standards.
Chacun des échantillons a fait l’objet, séparément, d’une étude au préalable. Il s’agit
de déterminer l’absorption infrarouge de ces glaces pures (résultat d’une condensa-
tion à basse température de ces solutions) pour déterminer dans nos propres condi-
tions expérimentales, les vibrations fondamentales, la structure rovibrationnelle as-
sociée et les variations spectrales induites par des changements de températures, des
changements de phases (transition amorphe-cristallin tout particulièrement).
2.3.3 Méthode de purification
Avant d’étudier les échantillons par spectroscopie infrarouge, et ce de manière à
limiter les contaminations spectrales, ils doivent être débarrassés de leurs gaz dis-
souts (CO2, N2,...). Pour ce faire, deux techniques couplées ont été utilisées : le
dégazage sous vide et la solidiﬁcation lente de l’échantillon. Ces opérations sont réa-
lisées sur la ligne de mélange.
Le dégazage sous vide est utilisé à des températures en dessous du point d’ébullition
atmosphérique de l’échantillon (à noter que la température ambiante est suﬃsam-
ment éloignée des points d’ébullition des composés). Il est assuré par la ligne de
mélange (cf § 2.3.1) sur laquelle le ﬂacon est placé. Sous l’action du pompage, le
liquide est réduit en ﬁnes gouttelettes, qui favorisent la libération des gaz dissous.
Les gaz relâchés sont éliminés par le pompage. Ce pompage assure le vide. Lorsque
la pression à l’intérieur du ﬂacon atteint la pression de vapeur saturante du liquide
pure ou du mélange, la plupart des gaz dissouts ont disparu. Utilisée seule, cette
méthode présente un inconvénient majeur. Il y’a en eﬀet une perte inévitable et
importante de l’échantillon provoquée par l’évaporation de la substance elle-même.
Aﬁn d’y suppléer, le pompage est assuré une fois la substance du ﬂacon entièrement
gelée. Dans cette optique, un bain d’azote liquide (gaz diazote refroidi en dessous
de son point d’ébullition à 77.36 K) est disposé à proximité de l’extrémité basse du
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ﬂacon. Les gaz froids provenant du bain, abaissent lentement et par le bas la tem-
pérature de la solution. En conséquence la solubilité des gaz initialement dissouts
(CO2, N2,...) diminue jusqu’à leurs entières libérations au moment de la cristallisa-
tion du mélange. Cette dernière s’amorce du bas vers le haut et permet la libération
vers la ligne de mélange des solutés gazeux qui seront ensuite chassés lors du pom-
page.
Ces cycles de gels et dégels sous vide sont répétés suﬃsamment (environ 3 fois)
pour que la pression à l’intérieur du ﬂacon, avant et après la cristallisation, n’évolue
pratiquement plus. Cette pression correspond à l’équilibre entre la phase gazeuse du
mélange et sa phase solide.
2.4 Dispositif de croissance de couches minces
Ce dispositif permet de condenser un ou plusieurs ﬂux gazeux simultanément
sur une fenêtre froide, refroidie par le crysostat, et transparente au rayonnement
infrarouge. Ce dispositif a été optimisé dans la perspective d’étudier en absorption
infrarouge des mélanges intimes de glaces.
2.4.1 Dispositif expérimental




















Figure 2.8 – Schéma du dispositif de dépôt.
A priori conçu pour condenser un seul ﬂux gazeux, ce dispositif a été modiﬁé
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pour assurer des dépositions simultanées et l’étude de mélange. Le système est opti-
misé de sorte que le mélange s’opère en phase solide et uniquement en phase solide.
Dans ce but, une seconde ligne de dépôt a été reliée au cryostat. Les gaz en prove-
nance des deux lignes de dépôt sont injectés par deux tubes et se condensent sur la
fenêtre placée au bout du doigt froid du cryostat. La disposition des lignes est telle
qu’elle empêche eﬀectivement tout mélange en phase gaz. Ces deux lignes possèdent
à leurs extrémités de ﬁnes grilles perforées régulièrement de trous d’environ 100 µm,
et ceci dans le but d’homogénéiser les dépôts. De plus, chaque ligne dispose d’une
microvanne permettant de régler ﬁnement le débit de gaz, et par conséquent la vi-
tesse de dépôt. Des vannes d’arrêt sont placées en aval de ces microvannes (cf (10) de
la ﬁgure 2.4). Leur fermeture réduit les dépôts parasites provenant de l’adsorption
de molécules sur les parois de la ligne. La température et la pression sont mesurées
avec respectivement une diode en silicium étalonnée et une jauge à ionisation à ca-
thode chaude ; le tout relié à un contrôleur P.I.D. Une résistance chauﬀante placée
à l’extrémité du cryostat juste au dessus du porte-échantillon permet de contrôler
la température de l’échantillon.
L’épaisseur est mesurée au cours du dépôt grâce à une méthode interférométrique
comprenant un laser He-Ne, et deux photodiodes qui recueillent les faisceaux trans-
mis et réﬂéchis par l’échantillon. Les faisceaux laser pénètrent dans le cryostat par
une bride munie d’une fenêtre transparente dans le visible (Fig. 2.9).
Les échantillons sont déposés à la température souhaitée, à une vitesse suﬃsam-
ment faible (dedt ≤ 10µm/h avec e, épaisseur du ﬁlm) permettant d’obtenir des ﬁlms
de la meilleure qualité optique possible et suﬃsamment ﬁns pour nos études.
2.4.2 Croissance et étude des films de glace
Cristallogenèse : La cristallogenèse est contrôlée principalement par la vitesse de
dépôt et la température du substrat (e.g. Schmitt et al. , 1992; Jenniskens et al. ,
1997). Ils doivent être d’une part optimisés de manière à restreindre la pollution de
l’échantillon par le vide résiduel (vitesse de dépôt supérieure de plusieurs ordres de
grandeur (>4) à celle des impuretés). D’autre part, ils doivent être réglés de manière
à produire une structure cristallographique voulue (amorphe, crsitallin..) impliquant
des vitesses de dépôt suﬃsamment faibles et une température de dépôt ajustée.
Mesure de l’épaisseur : L’épaisseur est mesurée par interférométrie laser durant
le dépôt. Nous utilisons un laser He-Ne polarisé, dont l’axe du faisceau fait un angle
d’incidence, φi, par rapport à la normale à l’échantillon, de 45˚ . L’intensité réﬂéchie
par l’échantillon est collectée par une photodiode durant le dépôt. La variation de
l’épaisseur du ﬁlm produit des franges d’interférences, qui permettent d’évaluer la
vitesse de dépôt et l’épaisseur de l’échantillon.
En eﬀet, moyennant la connaissance de l’indice de réfraction du ﬁlm, nf , à la lon-
gueur d’onde du laser (λ = 0.6328 µm), l’épaisseur ∆d correspondant à une frange
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Figure 2.9 – Le cryostat, la fenêtre et le laser interférométrique
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La précision de cette méthode dépend de la qualité optique de la couche de
glace déposée. L’état de surface de la couche doit être de bonne qualité sans quoi
l’amplitude des franges se réduit rapidement. Autrement dit la rugosité de surface
et les défauts internes doivent être suﬃsamment faibles pour limiter la diﬀusion et
permettre la conservation de la planéité de l’échantillon. Généralement le système
d’interfrange est perdu pour des épaisseurs supérieurs à 50 µm mais les épaisseurs
de nos dépôt sont bien inférieures à cette valeur (typiquement entre 0.5 et 2 µm).
Cette méthode est suﬃsante pour nos mesures.
Dans le cas contraire, il est extrêmement diﬃcile d’accéder, à partir du spot du
faisceau infrarouge, à une valeur précise de l’épaisseur. En raison de l’inhomogénéité
de l’échantillon, les épaisseurs sondées respectivement par le laser et le faisceau
infrarouge peuvent diﬀérer (position sur l’échantillon et taille de spot diﬀérentes).
Mais les spectres en transmission ne comportent pas uniquement des informations
spectroscopiques sur les propriétés optiques intrinsèques du matériau condensé, mais
également des indications sur la qualité de l’échantillon et son épaisseur (Trotta,
1996). En eﬀet, compte tenu de la faible épaisseur des ﬁlms déposés, les faisceaux
lumineux plusieurs fois réﬂéchis dans les échantillons sont cohérents entre eux. Ils
produisent ainsi des interférences qui modiﬁent la transmission du ﬁlm. En dehors
des bandes d’absorption, la présence de ces interférences produit des variations de
la transmission le long de l’axe des fréquences proportionnelles à cos(4πnfdfν). Ces
interférences spectrales sont clairement visibles sur la ligne de base (Fig. 2.13).
La mesure de la période, δν, de ces franges d’interférences spectrales nous donnerait
alors accès à l’épaisseur du ﬁlm :
d(cm) =
1
2× nf × δν (2.5)
nf étant ici un indice moyen considéré constant sur la partie du spectre qui aurait
servi à mesurer la période δν
Mode opératoire : La pression à l’intérieur du dispositif de dépôt est systémati-
quement contrôlée avant chaque nouvelle expérience. Elle renseigne sur la présence
de fuites éventuelles. Elles peuvent survenir, suite à toutes interventions mécaniques
(changement de joints entre les brides ou d’échantillons, nouveau montage, amélio-
rations, ajout de système de mesure,...). La pression doit être de l’ordre de 5.10−8
mbars à température ambiante. La qualité du vide à l’intérieur de l’enceinte est très
importante aﬁn de limiter au mieux la déposition de polluant sur le ﬁlm de glace.
Le vide obtenu à l’intérieur du dispositif est certes meilleur qu’un vide secondaire,
mais de qualités bien inférieures aux très bons ultravides, autour de 10−12 mabars.
Lors d’expériences longues, quelques jours typiquement, l’échantillon sera indénia-
blement contaminé par les quelques molécules (H2O,...) siégeant dans ce vide.
La température de déposition est choisie en fonction de la phase, amorphe ou cris-
talline que nous souhaitons obtenir pour nos échantillons. A 15 K, la plupart des
glaces croissent sous une forme amorphe. Comme nous l’avons expliqué, la struc-
ture du ﬁlm est également contrôlée par la vitesse de dépôt, l’angle d’incidence du
tube de dépôt (e.g. Schmitt et al. , 1992; Jenniskens et al. , 1997; Stevenson et al. ,
1999). Au cours du chauﬀage d’un tel échantillon, une réorganisation structurale au
2.4. Dispositif de croissance de couches minces 51
niveau moléculaire s’opère progressivement, et diﬀérentes phases de glace amorphe
et cristalline sont observées (e.g. Jenniskens & Blake, 1994; Jenniskens et al. , 1997).
Les diﬀérentes phases amorphes de glace obtenues au cours du chauﬀage par un tel
procédé présentent de nombreux défauts et une porosité variable. De plus lorsque la
glace cristallise, la transformation induite est irréversible.
Par la suite, pour respecter les conditions de formation des glaces interstellaires (tem-
pératures typiques du milieu froid 10-15 K et essentiellement amorphe (e.g. Draine,
2003; Gibb et al. , 2004), les dépositions ont été essentiellement menées à 15 K. Les
ﬁlms sont déposés avec une vitesse suﬃsamment lente ≤ 10µm/h comme expliqué
précédemment. Dans le cas d’une codéposition autrement dit d’un mélange intime
en phase solide, la calibration des vitesses de dépôt est nécessaire pour contrôler la
composition de la glace déposée. La vanne injectant la molécule majoritaire H2O a
été calibrée une fois, tandis que la seconde a été calibrée pour CD3OD et CD3ND2.
La vitesse de dépôt a été mesurée à l’aide du système interférométrique laser (cf (4)


















 Intensitk du laser interfkromktrique traversant
un film de glace pure H2O en cours de dkpkt
Figure 2.10 – Intensité du laser interférométrique mesurée au cours du temps pour
un ﬁlm de glace H2O pur en cours de dépôt
La constance de la vitesse au cours du dépôt a été vériﬁée en mesurant l’ab-
sorption intégrée d’une bande spectrale, et en vériﬁant sa relation linéaire avec le
temps. Lors de l’introduction du gaz à un débit donné correspondait une pression
de gaz à l’intérieur de l’enceinte. Celle-ci a été utilisée pendant l’expérience pour
vériﬁer le bon déroulement du dépôt, et notamment la cessation de celui-ci. En eﬀet,
en raison de l’adsorption forte des molécules le long des tuyaux, et malgré un étu-
vage constant, le dépôt se prolongeait généralement après la fermeture des vannes
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d’arrêt en amont des micro-vannes. Pour limiter ce phénomène les vannes d’arrêt
ont été disposées le plus près possible du cryostat. Ces étalonnages ne permettent
cependant pas de donner une concentration précise de la glace. En eﬀet, les coef-
ﬁcients de collage des molécules ne sont pas nécessairement les mêmes et peuvent
conduire à un fractionnement. Aﬁn de connaitre les concentrations, il faudrait éva-
porer complètement l’échantillon et quantiﬁer le rapport X/H2O, par exemple via
l’installation d’un spectromètre de masse sur l’enceinte. Un quadrupôle de résolu-
tion en masse de 1 unité masse molaire a été eﬀectivement placé sur le crysostat.
Néanmoins la faible résolution en masse et la complexité des mélanges (présence de
l’atome deutérium), ne permit pas de déterminer un tel rapport. D’autant plus que
l’ionisation des molécules par la source d’ion peut elle même produire une chimie
et un fractionnement non contrôlés. Ceci rend extrêmement diﬃcile une quantiﬁ-
cation des concentrations dans le mélange de départ. On retiendra simplement que
la concentration en CD3ND2 et CD3OD était de l’ordre de quelques pourcents, les
débits ayant été calibrés pour des concentrations inférieures à 2%.
L’acquisition de spectres en transmission par analyse infrarouge des ﬁlms s’eﬀectue
tout d’abord au cours du dépôt, alors même que les épaisseurs des glaces évoluent.
Les microvannes permettent de maintenir une vitesse de dépôt constante. Ce dé-
pôt, dans la plupart des expériences, est déﬁnitivement stoppé avant que la bande
d’absorption la plus forte du spectre ne sature. En pratique, dans les expériences de
codéposition, cette bande correspondra aux modes de vibrations ν1 et ν3 de l’eau
(∼3300 cm−1). Une fois la déposition ou codéposition achevée, nous faisons subir
à notre échantillon une évolution thermique. Dans ce but, le chauﬀage est initié en
réchauﬀant le doigt du cryostat avec le contrôleur P.I.D, et ce de deux manières. La
première consiste à manuellement modiﬁer la température à l’intérieur de la cellule
et acquérir pour chaque température une série de spectres. Aussi, les spectres sont
saisis tous les 10 K ou aux températures souhaitées, par paliers de quelques heures
à quelques jours, après s’être assuré de la stabilité en température de l’échantillon.
Cela permet d’étudier entre autre l’ensemble des eﬀets thermiques sur les spectres,
les températures pour lesquelles des transitions de phase et transformations chi-
miques du dépôt de glaces se produisent. Il est également possible de réaliser des
cycles thermiques. Le but principal est de mettre en évidence les éventuels eﬀets
de l’histoire thermique ainsi que l’ensemble des transformations réversibles ou irré-
versibles de l’échantillon. La seconde méthode de chauﬀage repose sur l’utilisation
de rampes lentes et continues (0.1 K/minutes). Elles permettent de conserver des
conditions de chauﬀage (vitesse et puissance) constantes et reproductibles d’une
expérience à l’autre. Elles sont de fait bien adaptées aux études précises de ciné-
tique. En pratique, d’une expérience cinétique à l’autre, nous nous assurons que les
mélanges soient déposés dans les mêmes conditions (typiquement 15K, débits iden-
tiques). Entre autre, ce sont les microvannes qui assurent la constance des débits. Par
conséquent moyennant un temps d’exposition aux gaz moléculaires identiques, les
concentrations absolues sont quasi conservées d’un ﬁlm à l’autre. La rampe permet
ensuite d’amener précisément chaque échantillon de même constitution moléculaire
à une température souhaitée, en minimisant par ailleurs les oscillations autour de
cette valeur (∆Tmax ≤ 0.4 K). En pratique, la température est stabilisée et les
oscillations complètement amorties après 1 minute. L’échantillon est par la suite
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maintenu à cette température sur une période suﬃsamment longue (de quelques
jours à quelques semaines) pour réaliser une étude cinétique poussée.
2.5 Saisie des spectres
2.5.1 Le spectromètre
Le spectromètre utilisé est un spectromètre commercial à Transformée de Fourier
NICOLET 800. Sa résolution spectrale peut atteindre 0.1 cm−1. Le fonctionnement
de ce spectromètre est classique (Griﬃths & de Haseth, 1986).
Pour couvrir le domaine moyen infrarouge, le système comprend une source de type
globar, une séparatrice Germanium / Kbr et un détecteur DTGS, protégé par une
fenêtre en KBr (Fig. 2.11).
Le banc du spectromètre est purgé avec de l’air puriﬁé (ﬁltrage de H2O et CO2
atmosphériques) de manière à minimiser et stabiliser les absorptions liées à ces
deux molécules. Deux manchons en ﬁlm plastique souple constituent un raccord
suﬃsamment étanche entre le spectromètre et les fenêtres du cryostat. Ce raccord
n’étant pas rigide, il ne transmet pas les vibrations du cryostat vers le spectromètre.
Dans l’infrarouge moyen, un alignement dynamique, assisté d’un laser, permet de
compenser les désalignements du miroir mobile en corrigeant la position du miroir
ﬁxe au cours de l’acquisition de l’interférogramme.
&/0,)$-)$-1234$
Figure 2.11 – Système expérimental : spectromètre, dispositif de dépôt et interface
d’acquisition.
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2.5.1.1 Les spectres
Avant chaque expérience, un spectre en ﬂux du système expérimental à vide ou
spectre de référence est saisi à température ambiante et à la température du premier
dépôt (en principe 15 K). Lors d’expérience assez longue (plusieurs semaines) il est
parfois nécessaire de prendre un dernier spectre de référence en ﬁn d’expérience.
Ces spectres de références sont plus communément dénommés "background". Les
spectres en ﬂux de l’échantillon saisis pendant l’expérience sont divisés par un des
spectres de référence donnant sur la durée de l’expérience le moins de pollution spec-
trale (CO2, H2O,...) (généralement le background obtenu à la température la plus
basse ou la plus proche de la température d’étude). Cette division fournit ainsi un
spectre en transmission nettoyé de la fonction de l’instrument et du ﬂux de la source.
La qualité des spectres (rapport signal/bruit) dépend de l’optimisation de nom-
breux paramètres du spectromètre : vitesse du miroir, choix des ﬁltres numériques,
diamètre du faisceau infrarouge...Chaque spectre est la moyenne statistique d’un
grand nombre d’acquisition, typiquement 400 pour la référence et 100 pour les autres
spectres, qui conduit à un rapport signal sur bruit de l’ordre de 2000 à 2500. Les
spectres sont convertis en absorbance (A) pour l’intensité des bandes, et en nombres





I : intensité ayant traversé l’échantillon (spectre de l’échantillon + spectre du sys-
tème expérimental)
I0 : intensité de la cellule à vide (spectre du système expérimental)
De plus il apparait très souvent des déviations d’intensité sur les spectres. Elles
sont engendrées par des phénomènes intrinsèques ou étrangers à l’expérience et
sont à l’origine de ce qui est appelée la ligne de base. En particulier, en spectro-
scopie infrarouge, cette ligne de base peut être la conséquence de la diﬀusion d’un
rayonnement infrarouge causée par les hétérogénéités (défauts cristallographiques,
présence éventuelle de pores...), les impuretés de l’échantillon ou tout simplement de
la lumière extérieure. Elle varie plus lentement que les bandes, en faisant sa caracté-
ristique principale. Cependant, il n’est pas évident de distinguer la ligne de base des
bandes. En eﬀet, la ligne de base peut être d’intensité très grande en comparaison à
l’intensité des raies et, par conséquent, gêner considérablement l’analyse du spectre.
D’autre part, son élimination par des procédés expérimentaux est diﬃcile. De fait,
il est souvent nécessaire d’utiliser des méthodes numériques pour la supprimer com-
plètement. Ces méthodes sont généralement basées sur l’hypothèse que le spectre
saisi est la somme de la ligne de base et du signal utile contenant les bandes du
spectre. La correction consiste donc à estimer la ligne de base puis à la soustraire au
spectre mesuré. La plupart des logiciels (tel que Fityk par exemple) et certaines mé-
thodes proposées dans la littérature (Goehner, 1978), estiment la ligne de base par
un polynôme de degré n qui passe par un sous-ensemble de points du spectre déﬁni
par l’utilisateur, dans des régions dépourvues d’absorption. Il s’agit en pratique de
fonctions déﬁnies par morceaux, par des polynômes, qu’on appelle plus communé-
ment splines ou polynimes. Le modèle polynomial permet de modéliser correctement
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Figure 2.12 – En haut- Spectre en ﬂux du système expérimental à vide ou back-
ground saisi à 20 K et spectre en ﬂux d’une glace d’eau pure enregistré à 20 K.
En bas- Spectre d’un glace d’eau pure obtenu sur la gamme spectrale (4000 - 500
cm−1) et acquis à 20 K. Ce spectre correspond au rapport logarithmique du spectre
de référence du système expérimentale à vide sur le spectre en ﬂux d’une glace d’eau
pure à 20 K. Les diﬀérentes bandes infrarouges sont assignées et nous pouvons no-
ter une légère contamination par le CO2 atmosphérique. Les nombreuses signatures
spectrales de la glace d’eau sont d’avantage décrits au chapitre 3, l’objet de cette
ﬁgure est d’illustrer la méthode de prise de données.
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la plupart des lignes de base (Goehner, 1978) et a ici été adopté. Toutes les lignes
de base des spectres ont été corrigées, dans un premier temps, manuellement avec
le logiciel Fityk.
Néanmoins la sélection du sous-ensemble de points n’est pas toujours évidente et
constitue une étape lourde et longue (en eﬀet, cette opération ne peut s’eﬀectuer que
sur un seul spectre à la fois, s’avérant fastidieux lorsque nous travaillons avec une
séquence de plusieurs spectres). Dans ce but et pour déterminer l’erreur engendrée
par de telles corrections, il a été développé sous le logiciel IGOR, en ﬁn de thèse,
une méthode permettant une sélection automatique des points. L’automatisation a
consisté en la programmation d’une série d’interpolation sur chaque spectre, à l’aide
de spline cubique. Chaque coordonnée de points (du spectre), par lequel passent
les interpolations ou polynômes de degré 3, est pré-sélectionnée soigneusement et
conservée d’un spectre à l’autre. La ﬁgure 2.13 présente un exemple de spectre, la
sélection des points que nous considérons appartenir à la ligne de base seulement
et non aux bandes et enﬁn l’estimation de la ligne de base par la méthode décrite
ci-dessus et via le logiciel IGOR. Pour tenir compte des erreurs engendrées par de
telles estimations, plusieurs lignes de base sont crées et une étude statistique des
variations est proposée. Ce traitement est détaillé dans le Chapitre 3.
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Figure 2.13 – Correction sous IGOR de la ligne de base d’un spectre d’un mélange
H2O :CD3OD obtenu à 130 K. En haut- le spectre non corrigé et sa ligne de base
extrapolée. La sélection des points qui a permis l’interpolation et par lesquels passe
un spline cubique est montrée. Les diﬀérentes bandes infrarouges sont également
assignées mais cette attribution est davantage décrite au chapitre 3. En bas- le
spectre corrigé de sa ligne de base qui correspond à la diﬀérence entre le spectre non
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3.1 Méthodes
Dans ce chapitre, il sera analysé par spectroscopie infrarouge et à basse tem-
pérature, via le système expérimental décrit au Chapitre 2, diﬀérentes glaces. Il
pourra s’agir de glaces pures, H2O par exemple, ou de mélanges moléculaires tels
que H2O :CD3OD et H2O :CD3ND2. A travers diﬀérentes expériences qui seront
présentées, les processus d’échanges isotopiques H/D et/ou cristallisation pouvant
se produire dans nos échantillons, seront étudiés. D’un point de vue astrophysique,
l’étude en phase condensée de molécules tels que CD3OD ou CD3ND2 n’est pas très
pertinente. En eﬀet, ces deux isotopomères du méthanol et de la méthylamine, s’ils
existent dans le MIS, n’ont pas été détéctés à ce jour. Notre but cependant, est
de démontrer que des échanges isotopiques, entre l’eau et certaines molécules orga-
niques deutérées peuvent se produire dans les glaces interstellaires. Ce mécanisme
pourrait en outre permettre de comprendre une partie des fractionnements des mo-
lécules observées, mais cela implique que la substitution H/D ne puisse se produire
entre l’eau et les groupes fonctionnels méthyles de ces espèces. A ce titre là et pour
s’en assurer, nous avons donc choisis ces deux isotopologues deutérés plutôt que
d’autres (CH3OD par exemple) pourtant plus en adéquation avec la problématique
de départ et du moins observés.
Enﬁn ce choix n’est pas génant puisque les résultats qui seront données dans ce
chapitre demeureront vraies quelque soit l’isotopomère deutéré du méthanol ou de
la méthylamine considéré.
3.1.1 Traitement spectral
Nos spectres infrarouges, obtenus par analyse Ir de glaces pures ou mélanges mo-
léculaires, dévoilent des bandes larges (∼300 cm−1). Elles sont caractéristiques des
phases condensées présentant de nombreuses liaisons hydrogènes. Pis pour les mé-
langes de glaces en particulier, une forte congestion spectrale, résultat d’une superpo-
sition de plusieurs bandes, est parfois observée, sur les gammes de fréquence étudiée
(infrarouge moyen). La déconvolution des modes vibrationnels est par conséquent
extrêmement complexe. L’utilisation d’ajustement physique (gaussien par exemple)
est pour le moins périlleux.
En revanche la correction de la ligne de base est un traitement tout à fait envisa-
geable (cf Chapitre 2). Elle demeure indispensable lorsqu’il s’agit de mesurer des
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intensités aux pics, des absorptions intégrées ou de comparer des bandes vibration-
nelles. Elle constitue de plus une solution palliative à l’isolation de certaines bandes
(νOD(HOD) par exemple), devant l’échec des traitements par ajustement.
Il devra être noté que les spectres infrarouges qui seront présentés tout au long de
ce chapitre, sont déjà corrigés de leurs lignes de bases, selon la méthode décrite au
Chapitre 2. Nous présentons, pour la première et dernière fois dans ce chapitre un
spectre brut avec sa ligne de base générée sous le logiciel IGOR (Fig. 3.1). Cette
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Figure 3.1 – Spectre IR brut d’un mélange de glace CD3OD :H2O à 130 K, avec
une ligne de base en bleu permettant d’isoler le mode vibrationnel νOD(HOD) .
La sélection des points qui a permis l’interpolation et par lesquels passe la ligne
de base (spline cubique) est montrée. Nous pouvons observer sur la gamme de fré-
quence présentée de larges bandes superposées. Les diﬀérentes bandes infrarouges
sont également assignées mais cette attribution est davantage décrite dans les pages
suivantes de ce chapitre.
3.1.2 Des traceurs spectraux pour la cristallisation et les échanges
Aﬁn de suivre les diﬀérents processus, échanges isotopiques et/ou cristallisation,
se produisant dans les diﬀérents ﬁlms de glace étudiés, diﬀérents traceurs spectraux
sont utilisés. Ils sont rapidement présentés dans cette section.
3.1.2.1 Contrôle spectral de la cristallisation
Dans les expériences qui vont suivre, où des mélanges de glaces seront étudiés, la
glace d’eau est largement prédominante. En conséquence les caractéristiques ther-
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Table 3.1 – Les modes vibrationnels observés de H2O en phase condensée, ainsi
que leur largeur à mi-hauteur correspondante (FWHM).
Modes vibrationnels Fréquences des modes (cm−1) FWHM (cm−1)
ν1,ν3 H2O ∼3300 ∼300
ν2 H2O ∼1700 ∼100
νL H2O ∼830 ∼400
ν2 + νL H2O ∼2250 ∼200
modynamiques et cinétiques de cristallisation des mélanges de glaces seront proches
de ceux de la glace H2O pure. En particulier, il était attendu un comportement
spectral très voisin dans le cas de mélanges à faible concentration (quelques %), tels
que ceux étudiés par la suite.
La ﬁgure 3.2 décrit un spectre infrarouge typique d’une glace d’eau avec at-
tribution des principaux modes vibrationnels. La table 3.1 donne les fréquences
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Figure 3.2 – Spectre IR d’un ﬁlm de glace d’eau pure déposé à 20 K. Nous observons
les bandes fondamentales ainsi que le mode externe de libration de la glace d’eau.
Une bande forte est observée vers 3300 cm−1. Elle est due aux modes intramo-
léculaires de vibration d’étirement symétrique ν1 et antisymétrique ν3. Un mode
externe de libration apparaît sous la forme d’une bande large avec une position au
pic vers 800 cm−1 (Fig. 3.2, Tab. 3.1). Les modes de librations correspondent à un
mouvement de rotation de la molécule autour de son centre de gravité. Dans le cas
de la glace d’eau, un mode est observé à basse fréquence (∼830 cm−1) et implique le
3.1. Méthodes 63
mouvement d’au moins trois molécules d’eau. Ils sont causés par les oscillations des
moments dipolaires des molécules d’eau autour d’une des directions x, y ou z à diﬀé-
rentes fréquences dans des cônes d’angles variables (Amir, 2003). De plus, la région
spectrale autour de 2300 cm−1 contient une combinaison de modes vibrationnels de
la glace d’eau, ν2 et νL. Enﬁn la largeur des modes fondamentaux et la présence de
petites et étroites bandes vers 3650 cm−1 qui témoignent de liaisons libres OH dans
la glace (appelées aussi "dangling" OH), indiquent que la glace est amorphe.
Certains de ces modes vibrationnels sont particulièrement sensibles à la transition
amorphe-cristalline. Ils pourront par conséquent être utilisés pour suivre la cristalli-
sation de nos mélanges de glaces où l’eau est prédominante. Ces traceurs spectraux
sont :
• le mode de pliage ν2 (e.g. Schmitt et al. , 1992; Schmitt et al. , 1989)
• le mode de libration νL (Hagen, 1982)
• les modes d’étirements ν1 et ν3 (Schmitt et al. , 1989)
Les ﬁgures 3.3 et 3.4 présentent brièvement les variations spectrales enregistrées
sur ces modes vibrationnels au cours de la transition amorphe cristalline de la glace
d’eau (cf Annexe C).
Nous reviendrons plus en détail, dans une section ultérieure sur la sensibilité de
chacun de ces modes vibrationnels à la cristallisation mais aussi au changement de
phases métastables de la glace.
Néanmoins, il est à noter que le mode de libration et les modes d’étirements
sont les plus sensibles à la transition amorphe cristalline. De plus, dans les spectres
de mélanges CD3OD :H2O et CD3ND2 :H2O, tels que ceux étudiés au § 3.2.5.2,
ces modes présentent l’avantage, à contrario de la bande fondamentale ν2, d’être
fortement découplés des autres modes vibrationnels (caractéristiques de CD3OD ou
CD3ND2). De fait ils demeurent facilement isolables et surtout leur évolution spec-
trale ne peut être induite par les variations des autres modes vibrationnels. Ils nous
garantissent ainsi un contrôle sur et uniquement sur le processus de cristallisation.
En conséquence, le mode de libration νl et les modes d’étirements ν1 et
ν3 ont été retenus comme traceurs privilégiés de ce processus.
3.1.2.2 Contrôle spectral de l’échange
Lorsque le processus d’échanges isotopiques, suivi par infrarouge, se déclenche
dans les mélanges de glaces CD3OD :H2O et CD3ND2 :H2O, spectroscopiquement
un nouveau mode vibrationnel apparaît autour de 2420 - 2440 cm−1, pouvant se
décaler dans cette gamme de fréquence au fur et à mesure de l’échange. Ce mode,
correspondant à νOD(HOD) 1 et caractéristique de l’espèce HOD, sera
par conséquent considéré, tout au long de ce chapitre, comme le traceur
privilégié des échanges isotopiques.
1. Pour un spectroscopiste, il n’existe stricto sensu que des modes normaux. Ici néanmoins, le
mode vibrationnel d’étirement demeure fortement découplé en raison de m(D)
m(H)
=2 (avec m(H) et
m(D), les masses respectivement des atomes H et D).
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Figure 3.3 – Spectres IR d’un ﬁlm de glace d’eau pure à 110 et 140 K. A 110 K
la glace d’eau est amorphe alors qu’à 140 K elle est cristalline. On observe la bande
fondamentale ν2 ainsi que les modes externes de libration et de combinaison de la
glace d’eau, avant et après la transition amorphe cristalline. A l’inverse des autres
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Figure 3.4 – Spectres IR d’un ﬁlm de glace d’eau pure à 110K et 140 K. A 110 K la
glace d’eau est amorphe alors qu’à 140 K elle est cristalline. On observe les bandes
fondamentales ν1 et ν3, avant et après la transition amorphe cristalline de la glace
d’eau.
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La ﬁgure 3.5 dévoile un spectre infrarouge d’un mélange de glace CD3OD :H2O
centré sur le mode vibrationnel νOD(HOD). Ce mode apparaît et croît au cours du







































Figure 3.5 – Spectre IR d’un mélange de glace CD3OD :H2O à 120 K centré sur
le mode vibrationnel νOD(HOD). On observe la croissance de ce mode au cours du
temps et à température ﬁxe.
3.1.3 Traitement cinétique
Dans ce chapitre, avec le mélange de glace CD3OD :H2O, il sera exploré la
cinétique des échanges isotopiques H/D d’une part et de la cristallisation d’autre
part. Le but est d’extraire de l’analyse spectroscopique infrarouge de ce mélange,
les constantes de vitesse kex et kcr et l’énergie d’activation Ea de ces deux processus.
Dans ce but, plusieurs expériences infrarouges sur le mélange moléculaire CD3OD :H2O
ont été menées. La description de ces expériences sera faite ultérieurement, au § 3.2.1.
Dans cette section, nous revenons simplement sur les méthodes employées pour étu-
dier la cinétique en phase condensée de ces diﬀérents mécanismes.
3.1.3.1 Traitement cinétique du premier ordre des échanges
Nous donnons premièrement le traitement cinétique associé aux échanges H/D.
Cinétique chimique de la réaction entre H2O et CD3OD
Les échanges H/D sont observés dans un mélange de glace CD3OD :H2O. Il se
produit alors la réaction non réversible :
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CD3OD+H2O
kex−−→ CD3OH+HOD (3.1)
avec kex, la constante de vitesse de la réaction 3.26, déﬁnie ici en s−1.
Nous avons considéré (hypothèse) qu’aux températures d’étude la réaction inverse
entre CD3OH et HOD, autrement dit la deutération de CD3OH est statistiquement
improbable dans nos conditions expérimentales. Ces deux espèces sont en eﬀet ré-
parties de manières aléatoires dans une matrice de glace d’eau en large excès. En
conséquence HOD transférera préférentiellement son deutérium à l’eau, qui diﬀusera
ultérieurement au travers de la glace H2O. La loi de vitesse de la réaction 3.26, qui
lie la vitesse et les quantités de réactifs et produits présents dans le système, peut











XHOD représentant la fraction molaire en HOD dans le mélange, XCD3OD et
XH2O représentant respectivement les fractions molaires en CD3OD et H2O. a et b
sont respectivement les ordres partiels par rapport à l’eau et au méthanol deutéré
Dans notre mélange, un des réactifs (ici H2O) est en large excès (∼98% d’eau
dans le mélange) et par conséquent sa concentration au cours du temps demeure
pratiquement constante. En conséquence, la méthode d’isolement d’Ostwald (dite de
dégénérescence de l’ordre) peut être appliquée. La loi de vitesse précédente (eq. 3.3)










avec k′, la constante de vitesse apparente.
De plus, puisque la fraction molaire initiale en eau dans le mélange est proche
de 1, nous en déduisons la relation d’équivalence suivante :
k′ ∼ kex (3.7)
Nous devons alors supposer un ordre global b. Ici, nous avons premièrement
présumé que la destruction du méthanol deutéré suit une simple loi de vitesse d’ordre





qui par intégration conduit à
(XCD3OD)t = (XCD3OD)t=0 × exp(−kex × t) (3.9)
(XCD3OD)t=0 représente la fraction molaire initiale de CD3OD dans le mélange
de glaces et (XCD3OD)t décrit la fraction molaire de CD3OD à l’instant t dans le
mélange de glaces.
De plus, au cours de la réaction entre l’eau et le méthanol deutéré, à tout instant
t, il y’a conservation de la matière :
(XCD3OD)t + (XHOD)t = (XCD3OD)t=0 (3.10)
(XHOD)t constitue la fraction molaire en HOD à l’instant t dans le mélange de
glaces.
(XHOD)t = (XCD3OD)t=0 × (1− exp(−kex × t)) (3.11)
Nous devons alors confronter les résultats expérimentaux à la loi de vitesse ob-
tenue après intégration. S’ils s’accordent, l’hypothèse d’une réaction pseudo d’ordre
1 est pertinente.
Extraction de la constante de vitesse kex à partir des mesures infrarouges
La méthode est basée sur l’évolution spectroscopique, à la température d’étude
et au cours du temps, du mode vibrationnel νOD(HOD) (∼2420 cm−1), traceur des
échanges H/D dans le mélange de glaces CD3OD :H2O.
Premièrement, l’absorbance intégrée de ce mode est directement proportionnelle à
la fraction molaire en HOD. En eﬀet, les densités de colonne des molécules dans un






N représente la densité de colonne (molécules cm−2), θ est l’angle d’incidence du
rayon infrarouge, ξ correspond au coeﬃcient d’absorption intégré (molécules.cm−1)
et A est l’absorbance.
Nous devons par conséquent intégrer cette bande d’absorption en nombre d’ondes
et au cours du temps. L’incertitude résultante de l’intégration de la bande infrarouge
νOD(HOD) est négligeable.
En revanche, la correction de la ligne de base génère une erreur importante quant à
la valeur de l’absorbance intégrée de νOD(HOD). Cette erreur doit par conséquent
être considérée dans notre étude.
En eﬀet l’absorbance intégrée d’une bande peut en eﬀet être signiﬁcativement altérée
selon la ligne de base considérée. Dans l’optique d’identiﬁer cette erreur, plusieurs
corrections particulières de lignes de base ont été produites. Les intégrations résul-
tantes sont notées respectivement Ap avec p variant de 1 à n et n représentant le
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nombres de correction. Pour chaque temps d’acquisition, une moyenne de toutes ces








Cette absorbance intégrée moyenne est adoptée pour représenter l’absorbance
intégrée du mode vibrationnel νOD(HOD). Nous choisissons de donner son incerti-
tude à chaque temps, par la valeur maximale de |Amoy(t)−Ap(t)| (Fig. 3.6). Nous




où σ représente l’écart type et n la population (ici, l’ensemble des absorbances
intégrées calculées pour un t donné)
mais il semble judicieux de faire ainsi compte tenue de la forte dispersion des points,
observée d’une correction de ligne de base à l’autre ou même entre les points d’une
même correction. La ﬁgure 3.6 montre que l’erreur n’est pas surestimée de cette
manière.
En résumé, une absorbance intégrée moyenne de νOD(HOD) avec sa barre d’er-
reur est déterminée à chaque temps d’acquisition, et son évolution au cours de
l’expérience est directement proportionnelle à l’évolution de la fraction molaire en
HOD dans le mélange de glace CD3OD :H2O.
D’autre part, nous avons également pris en compte la dispersion des points de
mesure de l’absorbance intégrée de νOD(HOD) pour la dernière acquisition expé-
rimentale à t = tmax. Pour ce temps, l’absorbance intégrée de νOD(HOD) sera notée
Amoy(tmax). Cette dispersion est liée :
• aux erreurs sur les absorbances intégrées.
• mais également à la durée d’étude. En eﬀet, au terme de l’expérience, les
échanges isotopiques ne sont pas complètement achevés. Autrement dit, si
le temps total expérimental avait été plus long, l’absorbance intégrée de la
bande caractéristique de l’espèce HOD aurait continué à croître légèrement
(Amoy(tmax) ≃ Amoy(t∞)) .
Pour obtenir des données homogènes et comparables entre elles, elles doivent
être normalisées. Dans ce but, nous déﬁnissons une fraction notée, f(t). Elle est





A partir des équations 3.11 et 3.12, nous pouvons écrire f(t) sous la forme (à
la condition certes que la fraction suive eﬀectivement une loi de vitesse d’ordre 1) :
f(t) = 1− exp(−kex × (t− t0)) (3.16)
avec kex, la constante de vitesse de l’échange.
A partir de l’equation 3.2.1, un ajustement de la fraction en fonction du temps

































































Figure 3.6 – Variation de plusieurs absorbances intégrées du mode vibrationnel
νOD(HOD) à 130 K et au cours du temps. Ces diﬀérentes absorbances intégrées
sont le résultat de corrections de lignes de base diﬀérentes. Pour chaque temps
d’acquisition, une moyenne de toutes ces absorbances intégrées, indiquée par un
carré rouge, est calculée. Cette absorbance intégrée moyenne avec sa barre d’erreur
est choisie pour représenter l’absorbance intégrée du mode vibrationnel νOD(HOD).
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moindres carrés, en tenant compte des barres d’erreurs de chaque points de me-








fi est la valeur mesurée, f est la valeur ajustée pour la mesure fi, σi est l’erreur
de la mesure fi et 1σ2i
est le poids de la mesure fi.
σi inclut les erreurs sur l’absorbance intégrée (générées par la correction de la ligne
de base et la dispersion des points de mesure pour t ∼ tmax).
L’erreur standard sur les paramètres d’ajustements (kex et t0) est donnée à 1 sigma.
3.1.3.2 Traitement cinétique de la cristallisation
Le paragraphe précédent a décrit la méthode permettant d’étudier la cinétique
des échanges isotopiques se produisant dans un mélange de glaces CD3OD :H2O,
et surtout d’extraire de nos mesures infrarouges, une constante de vitesse kex(T )
caractéristique de ce processus. Désormais nous voulons évaluer la vitesse de cris-
tallisation de ce même mélange de glaces. Nous donnons ici le traitement cinétique
utilisé (cf. Hage et al. , 1994).
La méthode est basée sur l’évolution spectroscopique, à la température d’étude et au
cours du temps, des modes vibrationnels d’étirement symétrique et antisymétrique
de (ν1 et ν3) (∼ 3300cm−1) du mélange de glace CD3OD :H2O. A la température
d’étude, le mélange cristallise au cours du temps, et ce changement de phase de la
glace peut être eﬀectivement suivi à partir des modes (ν1 et ν3) (Schmitt et al. ,
1989).
Nous émettons alors deux hypothèses. Aux températures d’études :
• le premier spectre infrarouge acquis, correspond toujours à une phase amorphe
de la glace (ceci est d’autant plus vériﬁé pour des T≤120 K)
• et nous admettons à l’inverse que le dernier spectre est saisi pour un mélange
de glace entièrement cristallin (la durée de l’expérience doit être suﬃsamment
longue pour permettre à l’échantillon de cristalliser).
Au cours du temps, les modes vibrationnels (ν1 et ν3) de la glace d’eau évoluent et
ils décrivent à un temps t, l’état d’avancement de la cristallisation de notre mélange.
Selon (e.g. Jenniskens & Blake, 1994, 1996; Jenniskens et al. , 1997) la transition
amorphe-cristalline correspond à l’émergence et à la croissance de micro-cristallites
au sein de notre glace à l’origine amorphe, au moins partiellement.
En conséquence, nous avons supposé que les modes vibrationnels (ν1 et ν3), conges-
tionnés dans une seule et même bande (qui sera notée S), pourraient alors être
décrits comme une combinaison linéaire des mêmes modes saisis lorsque le mélange
de glace est supposé totalement amorphe (t=0) (noté A) et lorsque ce mélange est
totalement cristallin (t=ﬁn de l’expérience) (noté C). En résumé, on obtient, pour
tout t :
S(t) = (1− c(t)) ×A+ c(t)× C (3.18)
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avec c(t), fraction cristalline présente dans le mélange de glace à l’instant t, et
(1-c(t)), fraction amorphe présente dans le mélange de glace à l’instant t.
De plus, c(t) vériﬁe les relations suivantes :{
c(t = 0) = 0
c(t = tmax) = 1
(3.19)
Il s’agit alors de déterminer c(t) à chaque instant t, et donc d’en déduire ainsi
l’évolution du taux de cristallisation dans notre mélange de glace. L’incertitude sur
c(t) est estimée à 10% en tenant compte de la correction de la ligne de base et des
hypothèses (combinaison linéaire...).
En pratique, seules les expériences conduites dans la gamme de température entre
130 et 135 K, permettent ce type d’opération. A T<130 K, l’échelle de temps expé-
rimentale (quelques semaines) n’est pas suﬃsante pour permettre à l’échantillon de
cristalliser entièrement. Lorsqu’il est amené à T>135 K, le mélange est, au contraire,
déjà impliqué dans un processus de cristallisation fortement avancé, même à t =0.
Nous suivons donc de manière quantitative l’évolution au cours du temps du taux
de cristallisation dans notre mélange de glace. Cette évolution est ensuite ajustée
via deux formes fonctionnelles :
• la première est dite fonction d’Avrami (Hage et al. , 1994) et utilisée pour
décrire des processus de germination et croissance des noyaux dans un solide
(Favergeon, 2006) (cf Annexe C) :
c(t) = 1− exp(−kcr × tn) (3.20)
avec kcr la constante de vitesse de la cristallisation en s−n et n, une constante
réelle.
L’équation 3.20 est donc adaptée pour décrire la physique d’un processus tel
que la cristallisation (cf Annexe C). Néanmoins, cette fonction découle d’hy-
pothèses majeures. Premièrement elle suppose que la germination se produit
dans le volume initial du solide et que la croissance des cristaux est isotrope.
De même, la loi de germination doit être exponentielle et suivre une loi de
Poisson (Favergeon, 2006). Autrement dit les germes potentiels sont supposés
répartis de manière aléatoire dans le solide. Enﬁn, elle ne permet d’avoir accès
qu’à une seule constante cinétique, k, qui ne dissocie pas les deux processus
(germination et croissance). Par ailleurs, le paramètre ou coeﬃcient d’Avrami,
n, de la loi renseigne à priori sur la géométrie des grains du solide initial et la
forme des germes. Selon le type de transformation (en surface ou en volume
avec la diﬀusion), il varie entre 1 et 4 (e.g. Hage et al. , 1994; Kondo et al. ,
2007).
• la seconde est une fonction exponentielle utilisée dans l’analyse cinétique des
réactions d’ordre 1
c(t) = 1− exp(−kcr × t) (3.21)
avec kcr la constante de vitesse de la cristallisation en s−1.
A partir de ces ajustements, nous extrayons ainsi pour chaque température
d’étude, une constante de vitesse, kcr, de la cristallisation. Nous constaterons, quelques
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paragraphes plus loin cependant (§ 3.2.6), qu’une seule des deux lois a permis de
déterminer la constante de vitesse kcr.
3.1.3.3 Temps caractéristique et énergie d’activation de la cristallisation
et des échanges H/D
En résumé, pour chaque température d’étude, une constante de vitesse d’échange
et/ou de cristallisation, k(T ), sera déterminée.
Premièrement, nous pouvons relier la constante de vitesses kex(T ) des échanges
H/D ou kcr(T ) de la cristallisation, à un temps t1/2, appelé aussi temps de demi-vie,





Dans le cas du processus d’échange, la décomposition de CD3OD en CD3OH
(réaction 3.26) n’est pas instantanée mais fait décroître la quantité de molécules
CD3OD en fonction du temps. La demi-vie caractérise cette décroissance en indi-
quant la durée au bout de laquelle la quantité de molécules de CD3OD a diminué de
moitié. Cette demi-vie moléculaire dépend de la température. Elle est aussi appelée
« temps de demi-réaction ».
Dans le cas du processus de cristallisation, ce temps de demi-vie représente simple-
ment le temps pour lequel le mélange est à moitié cristallisé.
De plus, nous avons supposé que les constantes de vitesses kech des échanges H/D
et kcr de la cristallisation sont reliées à T par la relation d’Arrhenius :
k(T ) = A× exp( −Ea
kb × T ) (3.23)
Ea représente l’énergie d’activation en kJ.mol−1, A est le facteur pré-exponentiel,
exprimé en s−1 et kb est la constante de Boltzman.
Le facteur pré exponentiel A représente physiquement une fréquence vibrationnelle
caractéristique du processus étudié (cf. Chapitre 1, Hasegawa et al. , 1992). La valeur
de A dépend en eﬀet du mécanisme étudié. Dans le cas du processus des échanges
isotopiques, les protons et deutérons se transférant d’une liaison O-H (ou O-D) à
l’autre, à la suite d’une réorientation des molécules entre elles, A décrit une fré-
quence associée à ce mécanisme. Il correspond à un mode d’énergie propre attendu
autour d’ ∼10 - 1000 cm−1, soit 1012 - 1013 s−1 (Hasegawa et al. , 1992).
En utilisant l’équation 3.23, nous pouvons alors déterminer Ea (à condition d’ad-
mettre que l’énergie d’activation ne change pas au cours de l’activité des deux pro-
cessus considérés) :
ln k(T ) = A− Ea
kb × T (3.24)
En eﬀet, si on trace dans un graphique les valeurs de ln(k) en fonction de 1T
pour chacune des températures d’étude, les diﬀérents points doivent se trouver sur
la droite de pente −Eakb et d’ordonnée à l’origine A.
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3.2 Résultats
3.2.1 Présentations des expériences
Dans cette section nous présentons une série d’expériences dans lesquelles des
ﬁlms de glace pure (H2O, CD3OD et CD3ND2) ou de mélanges moléculaires (H2O :CD3OD
et H2O :CD3ND2) sont condensés à basse température (entre 20 K et 110 K), via le
système de codéposition décrit au Chapitre 2.
Le but est de mettre en évidence et d’étudier diﬀérents processus physiques, échanges
isotopiques H/D et cristallisation, susceptibles de se produire dans ces glaces.
En pratique les gaz sont injectés dans l’enceinte du cryostat et se condensent sur
une fenêtre froide transparente aux infrarouges, de manière à former un ﬁlm de
glace d’épaisseur micrométrique. Lorsqu’il s’agit de ﬁlms représentant des mélanges
moléculaires, nous distinguons :
• les glaces pures déposées l’une sur l’autre (ce sera le cas de CD3OD et H2O)
• des molécules (D2O, CD3OD ou CD3ND2) piégées dans une matrice de glace
(H2O).
Les vitesses moyennes de dépôt de chaque mélange de gaz sont calculées à partir
des expériences de dépôt de glace pure. Elles sont déduites de la mesure de l’épais-
seur du ﬁlm de glace pure, moyennant la connaissance de l’indice de réfraction du
solide considéré (cf Chapitre 2). Pour les expériences portant sur des mélanges mo-
léculaires, les débits respectifs des gaz injectés sont calibrés minutieusement car ils
déterminent les concentrations relatives des espèces dans le solide.
Il est à noter que dans le cas des expériences avec CD3ND2, les débits ou vitesses
de dépôt n’ont pas été calculés avec l’indice de réfraction du méthylamine deu-
téré solide mais avec celui du méthylamine non deutéré en phase liquide (1.371)
(http : //www.chemicalbook.com).
Nous distinguons dans la table 3.2, où une synthèse des travaux expérimentaux
menés au cours de cette thèse est donnée, les expériences à visée plus qualitative de
celles à visée plus quantitative (extraction de données de cinétiques). D’une expé-
rience à l’autre, les températures, la durée de dépôt, et les concentrations relatives
initiales des gaz injectés dans l’enceinte du cryostat peuvent varier. La précision et
le réglage de ces paramètres dépendent de l’objectif des études et des informations
à extraire.
Cela étant, Le ﬁlm de glace formé sur la fenêtre du cryostat est ensuite chauﬀé.
Son évolution, au cours du chauﬀage et du temps, est suivie par spectroscopie in-
frarouge à transformée de Fourier. La température de l’échantillon est contrôlée
manuellement ou via une rampe de température (0.1 K.min−1).
La période de maintien du ﬁlm à une température peut varier de quelques heures
à quelques jours, principalement selon les gammes de températures pour lesquelles
les processus physiques étudiés sont attendus. A température ﬁxe, les mesures sont
espacées dans le temps avec des intervalles plus ou moins courts, selon :
• la gamme de température échantillonnée
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• le processus suivi
• la résolution temporelle souhaitée
Lorsque le contrôle de la température est assuré par une rampe (utilisée principale-
ment pour des expériences de cinétiques) le ﬁlm de glace est amené puis maintenu
pendant des heures, jours ou semaines, à une unique température, qui sera ﬁxée tout
au long de l’expérience. Pendant cette période, des spectres infrarouges sont saisis
régulièrement (en moyenne toutes les quelques heures). Ces acquisitions permettent
de suivre dans le temps les diﬀérents processus physiques, échanges H/D et cristal-
lisation.
Nous reportons dans la table 3.2, les conditions opératoires, méthodes et paramètres
physiques de chaque étude expérimentale.
3.2.2 Glace de CD3OD pure
Le méthanol deutéré CD3OD est l’un des constituants des mélanges de glace




















































Figure 3.7 – Spectre IR d’un ﬁlm de glace de méthanol deutéré pure déposé à 20K.
Nous pouvons noter sur le spectre, avec la bande ν1 et ν3 de l’eau, la présence non
désirée d’eau. Comme souligné au chapitre 2, notre glace de CD3OD est contaminée
par l’eau présent dans le vide résiduel, qui rappelons le est de 10−8 mbar.
Il est possible d’attribuer les principales bandes à partir du spectre du méthanol
deutéré CD3OD en phase liquide (Bertie, 1997) (Tab. 3.3, Fig. 3.7).
Nous analysons également les eﬀets de la température, transition amorphe-
cristalline incluse, sur le spectre infrarouge de la glace de méthanol deutéré pur.
La ﬁgure suivante (Fig. 3.8) décrit ainsi l’évolution spectrale d’une glace de CD3OD







































H2O 20 6 4.8×10−6 0.15 100 manuel 20 à 160
4 qualitative 3 mélange H2O 90 30 4.8×10−6 0.15 97 manuel 90 à 170
CD3OD 8×10−8 4×10−3 3
5 qualitative 7 mélange H2O 110 30 4.8×10−6 0.15 99 manuel 110 à130
CD3OD 3×10−8 1.5×10−3 1
6 qualitative 15 mélange H2O 20 20 4.8×10−6 0.15 99 manuel 20 à 170
CD3ND2 6.7.10−8 1.2×10−3 1
7 cinétique 21 mélange H2O 20 11 4.6×10−6 0.14 98 rampe 120
CD3OD 6.8×10−8 3.4×10−3 2
8 cinétique 24 mélange H2O 20 11 4.6×10−6 0.14 98 rampe 130
CD3OD 6.8×10−8 3.4×10−3 2
9 cinétique 12 mélange H2O 20 11 4.6×10−6 0.14 98 rampe 135
CD3OD 6.8×10−8 3.4×10−3 2
10 cinétique 2 mélange H2O 20 11 4.6×10−6 0.14 98 rampe 140
CD3OD 6.8×10−8 3.4×10−3 2
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Table 3.3 – Les modes vibrationnels de CD3OD en phase solide. Le terme ν désigne
des élongations de liaisons symétriques ν(s) ou antisymétriques ν(as)), δ désigne
des déformations angulaires dans les plans comme le cisaillement (scis), γ désigne
l’ensemble des déformations angulaires hors du plan.
Modes vibrationnels Fréquence des bandes (cm−1)
νOD ∼2414
νCD3 (as) 2243, 2215
νCD3 (s) 2071
δCD3 (s) 1120
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 CD3OD pur T = 110 K 
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Figure 3.8 – Spectre IR d’un ﬁlm de glace de méthanol deutéré pure entre 100 et
160 K.
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De 20 à 100 K, le proﬁl des bandes est très voisin de celui d’un spectre de
CD3OD en phase liquide. On constate de nombreuses transformations à partir de
110 K, particulièrement visibles sur le mode νOD. Il se dédouble en eﬀet (Fig. 3.8).
Ces mutations sont consécutives à la cristallisation de la glace amorphe de
CD3OD (e.g. Jenniskens & Blake, 1996; Jenniskens et al. , 1997; Borget,
2000).
Entre 140 et 150 K, suite à la sublimation du film, l’intensité des bandes décroît
fortement jusqu’à une disparition totale des modes vibrationnels à 160 K.
3.2.3 Glace de CD3ND2 pure
La méthylamine deutérée, CD3ND2, est également l’un des constituants des mé-
langes de glace étudiés par spectroscopie à transformée de Fourier. La ﬁgure suivante
(Fig. 3.9) présente l’ensemble des modes vibrationnels infrarouge de la methylamine
deutéré sur la gamme spectrale 800-4000 cm−1. L’attribution des bandes infrarouge

































































Figure 3.9 – Attribution des modes vibrationnels d’une glace pure de CD3ND2 à
50 K.
Les fréquences des modes vibrationnels fondamentaux de CD3ND2 sont présentés
dans la table 3.4.
3.2.4 Cristallisation de la glace H2O
Comme déjà évoqué en amont, la glace d’eau sera largement prédominante dans
les mélanges de glaces étudiés. En conséquence nous allons analyser spectroscopi-
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Table 3.4 – Les modes vibrationnels de CD3ND2 en phase solide. Le terme ν
désigne des élongations de liaisons symétriques ν(s) ou antisymétriques ν(as)), δ
désigne des déformations angulaires dans les plans (il est parfois distingué pour
des groupements de liaisons identiques le cisaillement (scis) noté également δ du
balancement ou bascule noté ω), γ désigne l’ensemble des déformations angulaires
hors du plan (parmi ces déformations, il est parfois diﬀérencié la rotation notée r de
la torsion notée τ)
Modes vibrationnels Fréquence des bandes (cm−1)










quement un ﬁlm de glace pur de H2O.
3.2.4.1 La glace d’eau
La glace d’eau déposée hors équilibre sur un substrat froid s’observe sous diﬀé-
rentes formes métastables, selon la température et la vitesse de dépôt, etc. . . (e.g.
Schmitt et al. , 1992; Jenniskens et al. , 1997). Nous savons que les caractéristiques
structurales des glaces amorphes dépendent des conditions de formation (tempéra-
ture, vitesse de dépôt, substrat, etc. . . ) (Jenniskens & Blake, 1996; Jenniskens et al.
, 1997).
En dessous de 100 K, deux phases amorphes haute et basse densité sont généra-
lement identiﬁées : dénommées Iah et Ial, respectivement (Narten et al. , 1976;
Jenniskens et al. , 1997). Néanmoins la phase de glace Iah observée par ces diﬀé-
rents auteurs est en réalité une transformation de la phase amorphe Ial par l’impact
du faisceau d’électrons (Jenniskens & Blake, 1994; Jenniskens et al. , 1997) ou de
rayons X (Narten et al. , 1976), utilisé pour la détermination structurale (Laﬀon &
Parent, 2006). La phase Iah n’existe donc pas en l’absence de radiations ionisantes
et nos échantillons de glaces ne pourront donc pas présenter une telle structure.
Au-delà de 100 K, une phase amorphe restreinte, aussi noté Iar, prédomine,
au sein de laquelle des cristallites de glaces cubiques coexistent avec de la glace
amorphe basse densité Ial, jusqu’à sa cristallisation complète en glace cubique, et
ce lorsque T> 130 K (e.g. Jenniskens & Blake, 1994; Jenniskens et al. , 1997) (cf
Annexe C).
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3.2.4.2 Sensibilité des modes vibrationnels de la glace d’eau aux chan-
gements de phase de la glace d’eau
Nous déterminons donc dans nos propres conditions expérimentales, la sensibilité
des diﬀérentes bandes infrarouges fondamentales de la glace d’eau, aux changements
de température, phase de la glace, transition amorphe-cristalline incluse (e.g. Jen-
niskens & Blake, 1994; Jenniskens et al. , 1997).
Dans ce but, la ﬁgure 3.10 inhibe des spectres infrarouges d’une glace d’eau
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Figure 3.10 – Spectre IR d’un ﬁlm de glace d’eau pure déposé à 20 K et chauﬀé jus-
qu’à 160 K. Nous montrons l’évolution de la bande fondamentale ν2 caractéristique
de la glace d’eau.
Sur la ﬁgure 3.10, on observe un eﬀet de température assez discret sur le mode
de pliage ν2 jusqu’à 130 K. En revanche, ce mode subit eﬀectivement des mutations
majeures, élargissement en particulier, pour des températures supérieures 130 K.
Cette bande n’est de fait pas sensible à la transition de glace amorphe
basse densité - amorphe restreinte Iar, présente entre 100 et 130 K. Au-
trement dit, elle ne trace pas l’émergence de micro-cristallites au sein de
la glace initialement amorphe (Ial). Elle ne montre que la cristallisation
définitive de cette glace Iar en glace cubique.
Nous étudions par la suite le mode de libration νL et les modes d’étirements ν1
et ν3. Ces bandes sont supposées être des marqueuses plus ﬁnes des changements de
phases de la glace d’eau (e.g. Hagen, 1982; Schmitt et al. , 1989).
La ﬁgure 3.11 montre leur évolution de 20 à 160 K.
Nous observons sur la ﬁgure 3.11 au cours du chauﬀage :


























































Figure 3.11 – En haut : mode de libration (800 cm−1). En bas : modes vibrationnels
d’étirement antisymétrique et symétrique ν1 et ν3 (3300 cm−1) de la glace d’eau.
Nous pouvons également observer au voisinage de 3680 cm−1 la bande d’étirement
des liaisons pendantes OH ("dangling" OH). Cette bande disparaît à partir de 40 K.
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• une disparition des liaisons libres OH dans la glace à partir de 40 K
• un déplacement induit vers les basses fréquences pour les modes ν1 et ν3 et
vers les hautes fréquences pour le mode νl.
• une augmentation des intensités au pics
• une augmentation des absorbances intégrées des deux modes, au plus d’un
facteur 1.75 (Fig. 3.12)
• un amincissement des deux bandes (largeur à mi-hauteur réduite)
• à partir de 140 K, un épaulement visible sur la bande ν1 et ν3 (∼3150 cm−1).
Il accompagne la ﬁn du processus de cristallisation de la glace d’eau. L’appa-
rition de nouvelles bandes ﬁnes est cohérente avec la cristallisation.
Nous présentons en outre une étude spectrale détaillée de ces modes avec la ﬁ-
gure 3.12. La position au pic (cm−1) ainsi que l’absorbance intégrée de ces deux
bandes ont été tracées en fonction de la température.
Sur la ﬁgure 3.12, de 20 à 40 K, l’étude de la position au pic indique un premier
déplacement linéaire relativement conséquent des deux modes. Le mode νL se dé-
cale en eﬀet vers les hautes fréquences (à gauche), à l’opposé de celui de ν1 et ν3.
Les absorbances intégrées de ces modes également tracées pour ces températures,
semblent légèrement augmenter, de manière certes plus signiﬁcative pour le mode
νL. Une erreur de 4 à 5% et 2% est estimée respectivement sur la mesure des absor-
bances intégrées et la mesure de la position au pic.
Entre 20 et 40 K, la glace est dans une phase amorphe basse densité (Ial)
(e.g. Narten et al. , 1976; Jenniskens et al. , 1995, 1997). C’est une phase
métastable qui tend à se transformer avec le temps et la température. Il
n’est donc pas surprenant que les modes vibrationnels νL, ν1 et ν3 évo-
luent au cours du chauffage.
De plus, formée à 15 K, cette glace est vraisemblablement poreuse, comme
en atteste la présence sur les spectres, de la bande d’étirement des liai-
sons pendantes OH (Fig. 3.11). Ce sont des liaisons libres qui ne peuvent
demeurer sans l’existence de pores dans notre glace d’eau. Sous l’action
du chauffage la porosité de la glace décroît (Stevenson et al. , 1999) et les
"dangling" OH disparaissent alors. La résorption de la porosité provoque
une densification de la glace.
A partir de 40 K, le mouvement de ces deux modes est plus lent. Ce mouvement
est d’autant plus marqué avec les modes ν1 et ν3. Cela étant, leurs déplacements
sont linéaires jusqu’à 70 K. De plus, concernant les absorbances intégrées des deux
bandes fondamentales entre 40 K et 70 K, elles sont dans un cas constantes (νL) et
croient linéairement dans l’autre (ν1 et ν3).
L’ensemble des mutations spectrales observées à partir de 40 K indique
une résorption de la porosité de la glace Ial (amorphe basse densité) au-
trement dit sa densification qui se prolonge jusqu’à 70 K (Stevenson et al.
, 1999).
Entre 70K et 80K, une variation importante des positions au pic des modes de vi-
bration est mesurée. En revanche, les absorbances intégrées de ces modes également
tracées pour ces températures, sont moins sensibles. Preuve en est, l’absorbance in-
tégrée du mode νL est constante sur cette gamme de température. A l’inverse, elle









































































































































































Figure 3.12 – Absorbance intégrée et position au pic des modes vibrationnels ν1 et
ν3 et du mode de libration de la glace d’eau. Les zones rectangulaires en pointillées
noires présentent la gamme de température sensible à la cristallisation. Une erreur
de 4 à 5% est estimée sur la mesure des absorbances intégrées et une erreur de 2%
est évaluée sur le calcul de la position au pic. A noter que les deux mesures à 110 K
sont espacées de 8 jours.
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augmente légèrement pour les modes ν1 et ν3. Entre 70 K et 80 K, les derniers
pores de la glace Ial disparaissent. De 80 à 110 K, les positions et absorbances
intégrées de ces modes, ne sont pas altérées. Sur l’échelle de température décrite
jusqu’à présent, quelque soit la température aﬃchée (on ﬁxe T), aucune évolution
temporelle signiﬁcative (échelle du laboratoire) de νL, ν1 et ν3 n’est enregistrée. En
revanche à partir de 110 K (Fig. 3.12) si les positions des modes vibrationnels sont
peu altérées, leurs absorbances intégrées croient signiﬁcativement dans le temps.
Les deux mesures d’absorbance intégrée à 110 K sont espacées de 8 jours et l’aug-
mentation enregistrée est d’environ un facteur 1.05 pour le mode νL et 1.2 pour les
modes ν1 et ν3. Les zones rectangulaires en pointillés noirs (Fig. 3.12) indiquent la
gamme de température pour laquelle les modes enregistrent les plus grandes muta-
tions. Les modes ν1 et ν3 sont particulièrement aﬀectés. Leurs absorbances intégrées
augmentent jusqu’à 140 K, d’un facteur 1.35 (par rapport à la première mesure à
110 K). Pour le mode νL, l’absorbance intégrée semblait déﬁnitivement constante à
partir de 130 K et l’accroissement eﬀectif constaté se mesurait autour d’un facteur
1.15 (par rapport à la première valeur à 110 K). En ce qui concerne la position
aux pics, une migration conséquente et consécutive au mouvement des absorbances
intégrées, est dénotée à la fois sur les modes ν1 et ν3 (déplacement vers les basses
fréquences) entre 130 K et 140 K et sur le mode νL (déplacement vers les hautes
fréquences) entre 120 K et 130 K.
Les évolutions spectrales observées à partir de 110 K dénotent d’un
changement de phase de la glace, correspondant à l’émergence de micro-
cristallites au sein de la glace initialement amorphe (Ial). Cette nouvelle
structure de glace d’eau est dite glace amorphe restreinte, aussi noté Iar.
Une fois la germination amorcée, la taille de ces micro-cristaux augmente
au cours du temps. Cette croissance est favorisée plus la température est
élevée. L’ensemble des germes cristallins se joignent jusqu’à former une
seule et même entité homogène et cristalline, aux alentours de 140 K : la
glace a cristallisé et s’est complètement transformée en phase cristalline
cubique.
En conclusion, l’analyse de nos spectres de la glace d’eau pure a révélé que
le mode de pliage n’est sensible qu’à la toute ﬁn du processus de cristallisation,
processus par ailleurs gelé autour de 140 K. Ce mode, de plus, ne trace pas les
diﬀérentes structures métastables observées au cours du chauﬀage. A contrario, les
modes d’étirements et de libration décrivent, plus ou moins dans son intégralité la
transition amorphe-cristalline, mais également la porosité de la glace amorphe Ial.
Malgré tout, les variations spectrales les plus importantes sont enregistrées lorsque
la glace cristallise. Elles sont observées de 110 K à 140 K avec les modes d’étirements
tandis que la bande librationnelle, traceuse moins ﬁne suit ce processus de 110 K
jusqu’à 130 K. Puisque la cristallisation s’opère au-dessus de 100 K (Jenniskens &
Blake, 1996; Jenniskens et al. , 1997) à l’échelle du laboratoire, nous suspectons que
la sensibilité des traceurs infrarouges utilisés ne soit pas suﬃsante pour signaler le
démarrage eﬀectif de ce processus.
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Les variations spectrales (augmentation d’intensité, décalage en fréquence) (Fig. 3.11)
sont eﬀectivement liées aux changements de phase de la glace. Elles sont engendrées
par :
• une modiﬁcation de l’environnement autour des molécules. Elle est causée
par la réorganisation structurale et moléculaire de la glace. Cette modiﬁca-
tion peut entraîner un déplacement en fréquence des pics vibrationnels de
ces dernières. En eﬀet, l’environnement d’une molécule peut provoquer une
augmentation ou diminution légère de la position de ses niveaux vibration-
nels. Ces variations demeurent somme toute légères, parce que les interactions
intermoléculaires sont faibles par rapport aux interactions intramoléculaires
(Quirico, 1995).
• de l’augmentation de la force des dipôles consécutivement au changement de
phase de la glace et plus précisément de l’eﬀet spectroscopique de la liaison
hydrogène. Les molécules se réarrangent au cours du changement amorphe-
cristallin de façon à maximiser la cohésion dans l’échantillon. Les défauts
dans la glace disparaissent progressivement. Les liaisons hydrogènes résul-
tantes sont alors plus fortes. Elles induisent une élongation de la liaison X-H
ou X-D, causé par le transfert de charge, ce qui provoquent un accroissement
en intensité des bandes vibrationnels (e.g. Cavillon, 2004; Maréchal, 2011) et
un décalage des modes vibrationnels d’étirements, de quelques dizaines pou-
vant même atteindre des centaines de cm−1, vers les bas nombres d’ondes
(Cavillon, 2004). Nous pouvons observer (Fig. 3.12) qu’au cours des chan-
gements de phase de la glace d’eau, la bande caractéristique de la fonction
hydroxyle de la molécule H2O meut de 3290 cm−1 à 3230 cm−1. Ce mouve-
ment est probablement fonction du dégré d’association des liaisons O-H avec
les liaisons hydrogènes.
L’augmentation de l’absorbance intégrée est en revanche plus problématique.
D’après l’equation 3.12, les absorbances intégrées sont directement proportionnelles
aux densités de colonne des molécules. Or aucune espèce n’est créée au cours des
changements de phase de la glace. Un accroissement d’environ un facteur 1.3 pour
le mode νL et d’environ un facteur 1.75 pour les modes ν1 et ν3 est pourtant noté.
En premier lieu, cette augmentation entre 20 K et 80 K doit être attribuée à la
décroissance de la porosité de la glace amorphe basse densité Ial au fur et mesure
du chauﬀage. Cette résorption de la porosité se prolonge jusqu’à 80 K, et peut
même perdurer jusqu’à 90 K d’après Stevenson et al. (1999) bien que cela ne soit
pas observé avec nos traceurs infrarouges. Cette résorption engendre surtout une
augmentation de la densité de la phase amorphe métastable (la densité de la glace
Ial est de 0.94 g.cm−3 d’après Narten et al. (1976) ou Jenniskens et al. (1995)). La
concentration demeurant alors plus importante pour un même volume sondé par le
rayonnement infrarouge, l’absorbance intégrée augmente logiquement.
Au dessus de 100 K en revanche, la glace n’est plus poreuse. Pourtant l’absorbance
intégrée croît, certes au fur et à mesure du chauﬀage, mais également à température
constante. Cette augmentation est sans doute liée à :
• l’orientation des moments dipolaires en fonction de l’environnement cristal-
lographique. La transition amorphe cristalline, marquée premièrement par la
germination et la croissance de micro-cristallites, et deuxièmement par l’agen-
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cement et l’orientation des cristallites originelle du dépot (le dépôt de glace
d’eau est en eﬀet probablement polycrystallin, avec des cristallites orientés
aléatoirement), ordonnent les dipôles de l’eau. Spectroscopiquement, une mo-
diﬁcation des forces d’oscillateurs de bande au cours de cette transition est
observée et responsable de l’accroissement de l’absorbance intégrée.
3.2.5 Echanges H/D dans des mélanges de glaces H2O :CD3OD et
H2O :CD3ND2
Dans cette partie, il sera décrit les résultats de l’étude par spectroscopie infra-
rouge des échanges H/D dans des ﬁlms de glaces H2O :CD3OD et H2O :CD3ND2.
3.2.5.1 État de l’art sur les échanges isotopiques dans les glaces au mo-
ment des expériences
Lorsque nous avons commencé notre étude sur les échanges isotopiques, il existait
déjà une littérature importante. Elle indiquait que des substitutions isotopiques se
produisaient en surface à basse température ou dans des mélanges de glace H2O :D2O
(e.g. Devlin et al. , 1986; Everest & Pursell, 2001; Park et al. , 2004). Ces études
s’accordaient à dire qu’un transfert H/D s’observait aux alentours de 135-140 K.
D’autres articles indiquaient que des échanges isotopiques s’opéraient également
dans des mélanges intimes de glace d’eau et de méthanol (Bahr et al. , 2008). Pour
les échanges en surface ou dans le solide, ils semblaient se produire sur une gamme
de température assez large, parfois supérieure à 150 K mais jamais en dessous de
120 K (e.g. Souda et al. , 2003; Kawanowa, 2004; Souda, 2004).
In ﬁne, il avait même été identiﬁé par Souda (2003a) des transferts isotopiques au
dessus de 140 K, lorsque des molécules de CH3NH2 étaient adsorbées sur une surface
de D2O.
Par ailleurs, il était déjà démontré que les échanges isotopiques dans la glace de-
meuraient intrinsèquement liés à la mobilité des protons (Fisher & Devlin, 1995). Il
était de plus indiqué que la migration des protons se produisait de la surface vers
l’intérieur du ﬁlm de glace (Lee et al. , 2006). Des transfert protoniques pouvaient
être observés dans diﬀérentes types de glaces :
• par l’introduction de substrats du type HCl (Park et al. , 2004).
• par la présence de dopants de type HF ou NH3, introduisant des défauts de
types L, F ou ionique (cf Annexe C) dans la glace (e.g. Collier, 1983; Johari,
2002; Souda, 2003b).
Selon plusieurs travaux, cette mobilité était somme toute inhibée en dessous de
130 K (Moon et al. , 2008).
Néanmoins, les mécanismes d’échanges restaient extrêmement débattus (Lee et al. ,
2007). Plusieurs travaux les attribuaient par exemple à des mutations particulières
de la glace d’eau : il existerait une température de transition vitreuse (cf Annexe C)
pour laquelle la glace d’eau adopterait un comportement visqueux (e.g. Souda et al.
, 2003; Kawanowa, 2004; Souda, 2004). Cet état, que les auteurs estiment se produire
à 136 K, et ce lorsque l’eau est suﬃsament majoritaire dans le mélange de glace,
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Table 3.5 – Les fréquences vibrationnelles observées de H2O, HOD, CD3OD et
CD3ND2 dans les mélanges H2O :CD3OD et H2O :CD3ND2 en phase condensée.





ν2 + νL H2O ∼2250
νOD HOD 2420-2440
νOD CD3OD ∼ 2500-2350
νCD3 CD3OD (as) 2250, 2225
νCD3 CD3OD (s) 2080
νND2 CD3ND2 (as) ∼2520
νND2 CD3ND2 (s) ∼2430
νCD3 CD3ND2 (as) 2225, 2190
νCD3 CD3ND2 (s) 2060
souﬀre d’une controverse (e.g. Velikov et al. , 2001; Angell, 2004; Yue & Angell,
2004; Johari, 2005; Souda, 2005; Capaccioli & Ngai, 2011).
3.2.5.2 Mise en évidence d’échanges isotopiques H/D dans des mélanges
de glace H2O :CD3OD et H2O :CD3ND2
En phase préliminaire, des études avec le système de codéposition décrit au
Chapitre 2, sur des mélanges H2O :D2O ont été conduites. Elles ont montré que
des échanges isotopiques s’opéraient eﬀectivement, à basse température, dans des
mélanges de glace H2O :D2O et qu’un suivi de ce processus avec notre système in-
frarouge était possible.
Nous donnons ci dessous les résultats de nos expériences qualitatives (expériences
4,5,6 de la table 3.2) sur les échanges isotopiques en phase condensée (mélanges de
glaces H2O :CD3OD et H2O :CD3ND2).
Premièrement, lorsque des ﬁlms de glace pure, H2O et CD3OD, d’épaisseur micro-
métrique, sont déposés l’un sur l’autre, aucun transfert H/D n’est observé quelque
soit les conditions de dépositions, les températures échantillonnées et la durée des
expériences.
Le bilan diﬀère dans le cas de molécules de CD3OD ou CD3ND2 piégées dans des
matrices de glace d’eau, où à contrario de rapides substitutions H/D se produisent.
La table 3.5 oﬀre une synthèse des fréquences vibrationnelles des molécules présentes
au sein de ces mélanges intimes de glace.
Les ﬁgures 3.13 et 3.14, correspondent respectivement aux résultats infrarouges
d’une expérience sur un mélange de glace H2O :CD3OD déposé à 90 K (expérience
4 de la table 3.2) et à ceux d’une expérience sur un mélange de glace H2O :CD3ND2
déposé à 20 K (expérience 6 de la table 3.2).
3.2. Résultats 87
Les spectres infrarouges obtenus pour ces mélanges, exhibent premièrement les
modes vibrationnels fondamentaux de la glace d’eau. ν1 et ν3 apparaissent dans
les spectres sous la forme d’une bande large à ∼ 3300 cm−1. A noter qu’en raison de
l’épaisseur des échantillons visant à faciliter l’observation des échanges (épaisseurs
des ﬁlms suﬃsantes), cette bande est saturée. ν2 se présente comme une large bande
asymétrique aux environs de 1650 cm−1 alors que le mode de libration est observé
vers ∼ 830 cm−1 (Tab. 3.5).
Les échanges H/D sont suivis dans la gamme spectrale 2700-2000 cm−1 (Fig. 3.13
et Fig. 3.14). Cette région est sujette à une forte congestion spectrale dans laquelle
le mode de combinaison de la glace d’eau ν2 + νL domine et le mode d’étirement
νOD de la molécule HOD apparaît :
• lorsque les mélanges intimes H2O :CD3OD sont étudiés, le mode νOD
de la molécule HOD est présent à partir de 120 K, vers ∼2425 cm−1 (Fig. 3.13).
Nous observons également dans cette zone, les modes vibrationnels d’étire-
ment antisymétrique (2250 et 2225 cm−1) et symétrique (2080 cm−1) des
groupements méthyles CD3 ainsi qu’une large manifestation spectrale pré-
sente entre 2500 et 2350 cm−1 et associée au mode vibrationnel d’étirement
νOD du méthanol deutéré.
• lorsque le mélange intime H2O :CD3ND2 est étudié, le mode νOD de
la molécule HOD est présent à partir de 110 K, vers ∼2440 cm−1 (Fig. 3.14).
Nous trouvons également dans cette zone les modes vibrationnels d’étirements
antisymétrique (2225 et 2190 cm−1) et symétrique (2060 cm−1) des groupe-
ments méthyles CD3, ainsi que les modes vibrationnels d’étirements antisy-
métrique (2520 et 2430 cm−1) et symétrique (2380 cm−1) des groupements
amines ND2.
Ce nouveau mode est totalement absent à plus basse température tandis qu’il
croît en quelques heures à 110 K ou 120K. De plus, celui-ci s’observe avant et après
la complète sublimation de la glace de méthanol ou de méthylamine, comme attestée
par la variation d’intensité de la bande des méthyles à 2080 cm−1 : une diminution de
l’absorbance intégrée de cette bande est en eﬀet enregistrée à 170 K sur la ﬁgure 3.13
et à 140 K sur la ﬁgure 3.14, indiquant une évaporation eﬀective des molécules pré-
cédemment citées. Cette manifestation spectrale ne peut alors évidemment pas être
engendrée par de quelconques vibrations des monomères CD3OD ou CD3ND2 dans
le solide, et caractérise irréfutablement la présence d’une nouvelle espèce dans le
mélange. Elle est attribuée au mode d’étirement d’HOD, noté νOD(HOD).
Cela conclut définitivement quant à un transfert H/D produit en phase
solide entre CD3OD et H2O.
D’autre part, sur les spectres du mélange H2O :CD3OD, le nouveau mode, désormais
attribué à νOD(HOD), semble se décaler très légèrement entre 120 K et 170 K vers
les hautes fréquences (Fig. 3.13). Pour le ﬁlm de glace H2O :CD3ND2 en revanche,
celui-ci s’aﬃne et se décale à partir de 130 K vers les bas nombres d’ondes : son
intensité à maxima pointe alors à 2420 cm−1 (Fig. 3.14).
Par ailleurs, l’intensité, la forme et la position des modes vibrationnels du grou-
pement fonctionnel CD3 (2250, 2225, 2080 cm−1 sur la ﬁgure 3.13 et 2225, 2190,
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Figure 3.13 – Expérience sur un mélange de glace H2O :CD3OD (90-
170 K). Le mélange est déposé à 90 K avec une concentration en méthanol
de l’ordre de 3% dans la matrice de glace d’eau. L’échange isotopique est
suivi jusqu’à l’évaporation complète de CD3OD. Le ﬁlm restant, expose
une glace d’eau cristalline (Ic) enrichie en HOD. A 120 K, une substitu-
tion H/D rapide se produit. L’expérience dévoile que ces échanges sont
localisés sur les groupements hydroxyles. Les spectres sont verticalement
























































Figure 3.14 – Expérience sur un mélange de glace H2O :CD3ND2 (20-
140 K). Le mélange est déposé à 20 K et l’échange isotopique est suivi
jusqu’à 140 K. A 110 K, une rapide substitution H/D se produit, qui
est accélérée plus la température augmente. L’expérience dévoile que ces
échanges sont localisés sur les groupements amines. Les spectres sont
verticalement décalés dans le but de faciliter leur lecture.
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2060 cm−1 sur la ﬁgure 3.14) sont quasiment inaltérés pendant toute la croissance
de la bande νOD(HOD).
Pour les spectres de mélange H2O :CD3OD, quelques changements mineurs sont
à noter cependant sur les modes vibrationnels caractéristiques de cette fonction
(Fig. 3.13) :
• Avant qu’apparaisse le mode vibrationnel νOD(HOD) (∼2425 cm−1), deux
pics dans une bande complexe à 2210 cm−1 et 2220 cm−1 sont observés, alors
qu’à posteriori un troisième pic éclot autour de 2230 cm−1.
Nous donnons ensuite une évolution temporelle plus précise des échanges iso-
topiques et nous étudions également le rôle du processus de cristallisation sur ces
substitutions isotopiques. Comme évoqué dans le § 3.2.4, la transition amorphe-
cristalline peut être suivie à travers le mode de libration de la glace d’eau (∼830 cm−1)
(Hagen, 1982). Les ﬁgures 3.15 et 3.16 présentent l’évolution de ce mode au cours des
échanges isotopiques dans des mélanges de glaces H2O :CD3OD et H2O :CD3ND2.
Il est à noter que les spectres obtenus pour le mélange H2O :CD3OD (Fig. 3.15)
exhibent des modes vibrationnels de forme, d’intensité assez diﬀérente de ce qu’il
a été présenté précédemment (Fig. 3.13), marqués parfois par des décalages en fré-
quences (νOD de CD3OD par exemple). Les spectres des deux ﬁgures proviennent
en réalité de deux expériences bien distinctes (cf Tab. 3.2). La ﬁgure 3.13 montre
les acquisitions spectrales obtenues à partir de l’expérience 4 de la table 3.2 tandis
que la ﬁgure 3.15 décrit les résultats de l’expérience 5 de la table 3.2.
Les spectres de molécules diluées dans une glace H2O, tels que ceux étudiés, dif-
fèrent somme toute de ceux des glaces pures. Ces spectres de mélanges moléculaires
formés hors équilibre sont assez complexes, car ils sont non seulement contrôlés par
la structure de la matrice (ici la glace d’eau sous une des deux formes métastables :
Ial, Iar ou sous forme de glace cubique cristalline), la composition du mélange ga-
zeux initial, mais également par les conditions de formation (température, vitesse
de dépôt. . . ) qui détermineront diﬀérentes populations de multimères (e.g. Quirico
& Schmitt, 1997a,b). Un monomère pourra par exemple présenter une bande spec-
tralement décalée de celle d’un dimère (e.g. Quirico & Schmitt, 1997a,b). De fait les
variations spectrales observées entre les ﬁgures 3.15 et 3.16 sont probablement liées,
comme souligné ci-dessus, aux conditions expérimentales de formation des échan-
tillons non strictement équivalentes : en premier lieu à la température de dépôt qui
conditionne la structure de la glace amorphe, mais aussi à la concentration initiale
en CD3OD.
Dans cette seconde expérience (expérience 5 de la table 3.2) portant sur un mé-
lange de glace H2O :CD3OD (Fig. 3.15), le mode vibrationnel νOD(HOD) n’a pas
été observé à des températures inférieures à 120 K, conﬁrmant ce qui avait été prédit
par l’analyse infrarouge du premier dépôt H2O :CD3OD (Fig. 3.13). A cette tem-
pérature et avec cette nouvelle expérience, ce mode est désormais conséquent après
seulement 6 h. Il pointe encore à 2425 cm−1, se développe au cours du temps et sa
vitesse de croissance est fonction de la température. Au delà de 8 h d’expérience
à 120 K, et jusqu’à ∼90 h à 130 K, νOD(HOD) continue à prospérer au cours du
temps (Fig. 3.15).
Concernant le mélange H2O :CD3ND2, le mode νOD(HOD) est également suivi au
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Figure 3.15 – Expérience sur un mélange de glace H2O :CD3OD (110-130 K).
Le mélange est déposé à 110 K avec une concentration en méthanol de l’ordre de
1% dans la matrice de glace d’eau. A gauche- les échanges isotopiques H/D entre
H2O et le groupement fonctionnel hydroxyle de CD3OD, sont tracés par la bande
infrarouge νOD(HOD) à 2425 cm−1. A droite- le mode de libration νL de la glace
d’eau, utilisé comme un traceur de l’état cristallin. Les échanges H/D se produisent
avant la cristallisation complète du mélange. Les spectres sont verticalement décalés


































































Figure 3.16 – Expérience sur un mélange de glace H2O :CD3ND2 (20-140 K). En
haut- les échanges isotopiques H/D à 110 K entre H2O et le groupement fonctionnel
amine de CD3ND2, sont tracés par la bande infrarouge νOD(HOD) à 2420 cm−1.
En bas- le mode de libration vL de la glace d’eau, utilisé comme un traceur de
l’état cristallin. Les échanges H/D se produisent avant la cristallisation complète du
mélange. Les spectres sont verticalement décalés dans le but de faciliter leur lecture.
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cours du temps à sa température d’apparition, autrement dit à 110 K (Fig. 3.16).
Nous donnons en outre l’évolution de l’absorbance intégrée de ce mode en fonction
du temps à la fois pour les spectres du mélange H2O :CD3OD (Fig. 3.17) et pour
















































































Figure 3.17 – En haut- le mode vibrationnel νOD(HOD) évoluant au cours du
temps, entre 120 et 130 K. En bas- l’absorbance intégrée de cette bande infrarouge
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Figure 3.18 – En haut : les modes vibrationnels νOD(HOD) et νND2(CD3ND2)
congestionnés dans une même bande infrarouge évoluant au cours du temps, à 110 K.
En bas : l’absorbance intégrée de cette bande infrarouge en fonction du temps, à
110 K.
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Pour le mélange H2O :CD3OD, l’absorbance intégrée augmente considérable-
ment, d’environ un facteur 19 en 24 h à 120 K. Ce facteur atteint 35 en 84 h lorsque
la glace maintenue à 120 K est ensuite chauﬀée à 130 K (Fig. 3.17).
Pour le mélange H2O :CD3ND2, un accroissement d’environ 45% est enregistré
(Fig. 3.18). Cet accroissement est signiﬁcativement plus bas, en raison probable-
ment d’une température d’apparition des échanges isotopiques moins élevée que
celle du mélange H2O :CD3OD. Nous notons de plus qu’au cours de la croissance
du mode d’étirement de HOD (νOD(HOD)) :
• les bande d’étirements νOD(CD3OD) (2370cm−1) (Fig. 3.15) et νND(ND2)
(2380 cm−1) (Fig. 3.16) diminuent. Il est vrai que cette diminution est moins
visible avec les bandes νND(ND2), puisque demeurant en partie superposées
avec celle de HOD.
• le mode librationnel à 830 cm−1 meut vers les hautes fréquences, entre 120 K
et 130 K dans les spectres du mélange H2O :CD3OD (Fig. 3.15) tandis qu’il
ne subit aucun déplacement spectral notable à 110 K dans les spectres du
mélange H2O :CD3ND2 (Fig. 3.16). En revanche pour les deux mélanges,
l’absorbance intégrée du mode de libration augmente. Cette augmentation,
atteint à maxima 20% et demeure signiﬁcativement inférieure à l’augmenta-
tion observée sur le mode d’étirement de HOD (νOD(HOD)).
D’après l’étude conduite au § 3.2.4, les variations spectrales enregistrées sur le
mode librationnel sont concomitantes à la cristallisation du film de glace H2O..
Elles sont certes moins visibles avec les spectres du mélange H2O :CD3ND2, et ce
parce que la température demeure plus basse. En outre, avec le changement de phase
des mélanges de glace (Ial-Ic) est constaté :
• une diminution d’intensité des modes vibrationnels des liaison C-O (980 cm−1)
(Fig. 3.15).
• un décalage spectral de 2370 cm−1 à 2358 cm−1 du mode d’étirement νOD(CD3OD)
(Fig. 3.15).
• un élargissement du mode vibrationnel νOD(HOD) sans décalage en fréquence
notable (Fig. 3.15 et Fig. 3.16).
• l’apparition d’une nouvelle bande autour de 2470 cm−1 (Fig. 3.15). Son inten-
sité, par ailleurs, décroît avec la raie νOD (CD3OD) (Fig. 3.15). Cependant,
nous ne sommes pas parvenus à l’identiﬁer. Cette bande pourrait en particu-
lier correspondre à la présence de dimères ou multimères 2.
Nous avons établi à travers l’étude spectroscopique du mode de li-
bration de la glace d’eau, que la cristallisation des mélanges de glace
(H2O :CD3ND2 et H2O :CD3OD) est amorcée ou active aux tempéra-
tures d’apparition des échanges isotopiques. Sur l’échelle de temps du labo-
ratoire, l’épilogue de la cristallisation s’observe eﬀectivement à plus haute tempé-
rature, autour de 140 K, lorsque ce mode est déﬁnitivement décalé vers les hautes
fréquences. Nous donnons ainsi comme exemple l’évolution du mode libration entre
20 K et 140 K, déduite de l’analyse infrarouge du mélange de glace H2O :CD3ND2
(Fig. 3.19).
2. Pour véritablement clarifier ce point, il faudrait conduire des séries d’expérience avec une




























Figure 3.19 – La cristallisation du mélange de glace CD3ND2 :H2O est tracée via
l’évolution du mode de libration de la glace d’eau (∼ 830cm−1). Un décalage vers
les hautes fréquences est observé autour de 130 K, signe que le mélange amorphe
s’est entièrement transformé en glace cubique.
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3.2.5.3 Cinétique des échanges H/D dans le mélange H2O :CD3OD
Nos expériences précédentes ont mis en évidence que des échanges H/D se pro-
duisaient à basse température, dans des mélanges intimes de glaces H2O :CD3OD
et H2O :CD3ND2. D’un point de vue spectral, l’apparition du mode vibrationnel
νOD(HOD) vers 2425 cm−1 marque le début des échanges.
Par conséquent et comme évoqué précédemment, ce mode vOD(HOD) à ∼2420-
2440 cm−1 est une manifestation spectrale privilégiée des substitutions isotopiques
se produisant dans les mélanges intimes de glaces H2O :CD3OD et H2O :CD3ND2.
Nous tentons, à partir de l’évolution spectroscopique de ce dernier, d’étudier la
cinétique des échanges H/D autrement dit déterminer la constante de vitesse des
échanges H/D dans cette glace, kex et l’énergie d’activation associée, Ea. Dans ce
but, 4 expériences ont été réalisées permettant de suivre au cours du temps la bande
νOD(HOD) à 120 K, 130 K, 135 K et 140 K (expériences 7,8,9 et 10 de la table 3.2).
Selon la méthode décrite au § 3.1.3.2, nous extrayons alors les grandeurs cinétiques
caractéristiques de ce processus, kex et Ea.
La ﬁgure suivante (Fig. 3.20) présente la zone spectrale entre 2000 et 2800 cm−1
dans laquelle nous pouvons observer, à 130 K, le mode vibrationnel νOD(HOD)
évoluer au cours du temps. Ce mode apparaît vers ∼2420 cm−1. A noter qu’il est
également observé autour de cette fréquence lors des études à 135 K et 140 K.
Nous avons ensuite isolé le mode vibrationnel νOD (HOD) en délimitant une zone
spectrale autour de cette bande (rectangle de la ﬁgure 3.20). Après correction de
sa ligne de base, son absorbance intégrée moyenne peut être mesurée au cours du
temps (Fig. 3.6).
A partir des absorbances intégrées mesurées à 130, 135 et 140 K, une fraction
d’échange H/D est déduite pour chaque température et tracée en fonction du temps
(Fig. 3.21). Ces mesures font également l’objet d’un ajustement, décrit sur la ﬁ-
gure 3.21, avec une loi décrite par l’équation 3.16. Ces ajustements permettent alors
d’obtenir des valeurs de la constante de vitesse des échanges isotopiques, kex, pour
diﬀérentes températures.
A 120 K, en revanche, la cinétique des échanges H/D est plus lente. En consé-
quence, HOD n’est sans doute pas formé immédiatement après que le mélange de
glace CD3OD :H2O ait été porté à la température d’étude. Le mode vibrationnel
νOD(HOD), logiquement présent à ∼2420 cm−1, est noyé dans le mode infrarouge
caractéristique de CD3OD (∼2500-2350 cm−1) (Fig. 3.22), formant alors une seule et
même bande. Il est de fait très diﬃcile d’estimer le temps d’apparition de la première
molécule d’HOD. A 15 K en particulier, il doit être noté que la seule contribution
spectrale de la bande étudiée demeure celle de νOD(CD3OD).
De plus, les migrations vers les basses fréquences et l’augmentation d’inten-
sité, à 120 K, des modes vibrationnels d’étirement symétrique et antisymétrique
(ν1 et ν3) indiquent en eﬀet que le mélange se transforme peu à peu en glace cu-
bique (Fig. 3.22). Consécutivement à cela, le mode vibrationnel νOD(HOD) semble
émerger, autour de 2440 cm−1, de la bande infrarouge caractéristique de CD3OD
(∼2500-2350 cm−1) (Fig. 3.22). Puis progressivement, ce mode tend à se décaler
vers 2420 cm−1, là où il est attendu. Cela étant, il se pourrait aussi que le mode
vibrationnel νOD(HOD) ne se développe qu’à 2420 cm−1 et que les éventuelles va-
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Figure 3.20 – Zone spectrale entre 2000 et 2800 cm−1 extraite d’une étude par
infrarouge d’un mélange de glace CD3OD :H2O. Cette zone dévoile l’évolution du
mode vibrationnel vOD(HOD) (∼2420 cm−1) à 130 K et au cours du temps (rec-
tangle noir). Les spectres sont verticalement décalés dans le but de faciliter leurs
lectures.













































































































Figure 3.21 – Les fractions échangées avec leur barre d’erreur à 130, 135 et 140 K






















































Figure 3.22 – En haut- Évolution à 120 K et au cours du temps du mode vibration-
nel νOD(HOD) à ∼2420 cm−1, congestionné dans la bande infrarouge caractéristique
de CD3OD (∼2500-2350 cm−1). En bas- Évolution des modes vibrationnels d’éti-
rements symétrique et antisymétrique de la glace d’eau (ν1 et ν3) (∼3300 cm−1) à
120 K et au cours du temps. Le déplacement vers les basses fréquences de ces modes
indiquent que le mélange est en cours de cristallisation.
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modes vibrationnels présents à ces nombres d’ondes et évoluant au cours de la cris-
tallisation et des échanges isotopiques.
Il est donc particulièrement complexe d’isoler dans ce cas précis le mode vibration-
nel νOD(HOD) du mode vibrationnel νOD(CD3OD). Nous donnons donc par la suite
l’évolution de la somme des absorbances intégrées des deux contributions spectrales
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Figure 3.23 – Somme des intégrations des modes vibrationnels νOD(HOD) à 2420
∼cm−1 et de νOD(CD3OD) (∼2500-2350 cm−1) au cours du temps. Une erreur de
10% est considérée sur la mesure de l’absorbance intégrée.
La ﬁgure 3.23 conﬁrme que la cinétique n’est pas achevée au terme de l’expé-
rience. Pis, l’évolution est clairement linéaire indiquant que les échanges H/D sont
dans leur première phase (cf Fig. 3.6 pour comparaison). La constante de vitesse ne
peut donc être déterminée par ajustement. L’évolution de l’absorbance intégrée du
mode νOD(HOD) n’est en eﬀet pas contrainte par le plateau, atteint logiquement
lorsque les échanges isotopiques sont bloqués. En revanche, une limite supérieure
de la constance de vitesse à cette température, est évaluée en calculant simplement





Une table récapitulative (Tab. 3.6) fournit pour chaque température, la constante
de vitesse des échanges H/D, kex, avec ses incertitudes.
En utilisant l’equation 3.24 basée sur la loi d’Arrehnius, nous pouvons estimer
l’énergie d’activation des échanges H/D (Fig. 3.24).
L’énergie impliquée dans les substitutions H/D, se produisant dans le mélange de
glace H2O :CD3OD, est évaluée à ∼6745±374 K tandis que le facteur pré-exponentiel
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Table 3.6 – Constante de vitesse des échanges isotopiques en fonction de la tem-
pérature
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Figure 3.24 – L’énergie d’activation des échanges isotopiques est calculée à partir
d’une loi d’Arrhenius et des mesures des constantes de vitesse à diﬀérentes tempéra-
tures. Les incertitudes sur les constantes de vitesse sont représentées par des barres
verticales. Nous voyons que la plage d’étude en température est restreinte : comme
déjà évoqué, - aux températures supérieures à 140 K les échanges isotopiques sont
amorcés avant la première mesure expérimentale et la cinétique du processus est
parasitée par l’évaporation de l’échantillon - aux températures inférieures à 120 K,
la cinétique des échanges H/D est trop lente pour réaliser une étude en laboratoire,
d’autant plus que la contamination du dépôt de glace par le vide résiduel augmente
considérablement plus l’expérience perdure (cf Chapitre 2).
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A est anormalement élevé (1.3×1017 s−1) par rapport aux 1012-1014 s−1 attendus
(Hasegawa et al. , 1992). Au regard des incertitudes sur sa mesure (±1018), notre
analyse cinétique des échanges, basée sur une gamme très restreinte de température
d’étude, ne semble pas le contraindre suﬃsamment. En conséquence, nous ne pou-
vons déterminer A.
3.2.6 Cinétique de Cristallisation du mélange CD3OD :H2O
Nos expériences précédentes ont mis en évidence que des échanges H/D se pro-
duisaient à basse température, dans des mélanges intimes de glaces H2O :CD3OD
et H2O :CD3ND2. La cinétique de ce processus dans le mélange H2O :CD3OD a par
ailleurs été étudiée.
Nous savons de plus, qu’il s’opère, en parallèle à ce mécanisme, dans les divers
mélanges, une transition de phase de la glace vers un état structurel cubique (cf
§ 3.2.5.2). Le rôle de la cristallisation sur ces substitutions n’est néanmoins pas clai-
rement déﬁni. D’un point de vue spectral, comme évoqué en amont (cf § 3.1.2.1), les
modes d’étirement symétrique et antisymétrique de la glace d’eau (ν1 et ν3) (∼3300
cm−1), congestionnés dans une seule et même bande, sont des traceurs privilégiés
de cette transition amorphe-cristalline.
Nous tentons donc, à partir de l’évolution spectroscopique de ces derniers, d’étudier
la cinétique de cristallisation du mélange CD3OD :H2O, autrement dit déterminer
la constante de vitesse de la transition amorphe-cristalline dans cette glace, kcr et
l’énergie d’activation associée, Ea. Nous nous servons dans ce but, de deux des ex-
périences de cinétique réalisées ; celles permettant de suivre ces modes à 130 K et
135 K (Tab. 3.2.1). Selon la méthode décrite au § 3.1.3.2, nous extrayons des données
infrarouges, les grandeurs cinétiques associées à ce processus, kcr et Ea.
La ﬁgure 3.25 présente pour une des deux températures d’études, 130 K en
l’occurrence, les modes vibrationnels (ν1 et ν3) congestionnés dans une seule et
même bande (∼3300 cm−1), après correction de la ligne de base.
La transition amorphe-cristalline qui se produit dans le mélange de glace à cette
température, structure complètement la forme de la bande et sa position (cf § 3.2.4).
A ce titre, la toute première bande enregistrée à 130 K indique que le mélange de
glace n’a pas encore complètement cristallisé. Elle dévoile en eﬀet une structure,
forme et position, très voisine de sa congénère enregistrée à des températures infé-
rieures (90 K par exemple). De fait, au temps t=0, la phase amorphe prédomine.
Dans le cas contraire, c’est à dire pour un mélange totalement cristallin, cette bande
aurait été légèrement décalée vers les basses fréquences. De plus elle présenterait un
dédoublement visible sur son sommet, exactement identique à ce qui est observé
sur la dernière bande saisie à 130 K (Fig. 3.25). Ce dédoublement est typique de
l’eﬀet de la cristallisation. Ce dernier spectre sur la ﬁgure 3.25 est par conséquent
représentatif d’une glace cristalline. Pour déﬁnitivement s’en convaincre, au delà
d’un certain temps expérimental (typiquement 10 jours), les modes vibrationnels
(ν1 et ν3) n’évoluent pratiquement plus. La structure de la glace est donc ﬁgée. Les
phases cristallines demeurant des phases stables de la glace, notre mélange a donc
entièrement cristallisé.
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Figure 3.25 – Les modes vibrationnels d’étirement symétrique et antisymétrique
de la glace d’eau (ν1 et ν3) (∼3300 cm−1) résolus, pour un mélange de glace (2%
de CD3OD dans H2O) porté à 130 K, aux instants t=0 h, 3 jours, 6 j, 9 j, et 15 j.
La ligne de base a permis de corriger les contours des bandes originales. La bande
infrarouge en bleu décrit une glace supposée entièrement amorphe tandis que la
bande en rouge trace une glace totalement cristalline. De plus, les modes (ν1 et ν3)
résolus pour la fraction amorphe et cristalline sont présents sur chaque spectre :
les bandes en bleu clair correspondent à la partie amorphe et les bandes en orange
indiquent la partie cristalline de la glace. Du bas vers le haut : les bandes en noir
représentent une glace de plus en plus cristalline.
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Table 3.7 – Constantes de vitesse de la cristallisation en fonction de la température
et de la méthode d’ajustement et coeﬃcients d’Avrami (n).
Température (K) n kcr(Avrami) (s−1) kcr(exponentielle) (s−1)
130 0.90±0.1 (5.7±17)×10−6 (5.7±0.5)×10−6
135 0.85±0.15 (5.9±23)×10−5 (5.8±0.7)×10−5
totalement amorphe, et qu’il n’existe pas déjà, dans le solide, des micro-cristallites.
A cette température, il est d’ailleurs très probable que le prologue de la cristal-
lisation ait commencé (cf § 3.2.4). Nous approximons néanmoins que ces modes
vibrationnels à t=0, sont représentatifs d’une phase strictement amorphe du mé-
lange. Certes, l’approximation est d’autant moins juste que la température d’étude
est élevée (T >130 K).
Nous déduisons alors à partir de cette approximation et de la méthode des com-
binaisons linéaires décrite au § 3.1.3.2, les contributions amorphes et cristallines des
bandes (ν1 et ν3) obtenues au cours des expériences à 135 K et 130 K. Pour cette
dernière température, ces contributions sont montrées en bleu et orange sur la ﬁ-
gure 3.25.
Les fractions cristallisées, c(T ) (cf Eq. 3.18), aux températures d’études 130 K et
135 K peuvent désormais être décrites en fonction du temps. Deux lois exposées
dans les equations 3.20 et 3.21 sont utilisées pour leurs ajustements.
La première loi d’ajustement est dite loi d’Avrami (Eq. 3.20). Nous rappelons que
cette dernière permet de décrire des réactions se produisant selon deux processus
(cf Annexe C) (Favergeon, 2006) :
• germination
• croissance
La seconde loi d’ajustement est une simple loi exponentielle dont la forme est donnée
dans l’équation 3.21.
Nous présentons les deux ajustements (cf Eq. 3.20 et Eq. 3.21) de la fraction cris-
tallisée à 130 K sur la ﬁgure 3.26 et l’ajustement de la fraction cristallisée à 135 K
avec une loi d’avrami sur la ﬁgure 3.27.
Nous déterminons alors à partir de ces ajustements, la constante de vitesse, kcr,
dépendante de la température et caractéristique du processus de cristallisation. La
table 3.7 montre ainsi les mesures de cette constante de vitesse selon les températures
et les lois d’ajustements.
Nous en déduisons ainsi que les ajustements avec une loi d’Avrami ne sont pas
assez contraints par les mesures (cf § 3.3.2.4). Les incertitudes sur les taux de vitesse
sont en eﬀet très élevées. Elles ne permettent pas de conclure quant à l’énergie mise
en jeu dans le processus de cristallisation.
Les ajustements avec une loi exponentielle en revanche, compte tenu des incerti-
tudes sur la mesure de la fraction cristallisée, demeurent relativement bien adaptés
(Fig. 3.26). De plus, puisque la même loi exponentielle est utilisée pour décrire la
cinétique des échanges H/D, nous pouvons alors comparer les constantes de vitesse





















































































Figure 3.26 – Évolution de la fraction cristalline à 130 K au cours du temps. Les
incertitudes sur chaque point de mesure ont été estimées à 0.1. Cette évolution est
ajustée par : en haut - une loi d’Avrami (cf Eq. 3.20), en bas - une loi exponentielle
(cf Eq. 3.21).
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Figure 3.27 – Evolution de la fraction cristalline à 135 K au cours du temps. Aux
fractions cristallisées en couleur s’associent les modes vibrationnels (ν1 et ν3) de la
glace d’eau, acquis à des instants t singuliers. Cette évolution est décrite par une loi
d’Avrami.
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Table 3.8 – Énergie d’activation et facteur pré-exponentiel de la cristallisation
Ea (K) A (s−1)
8100±750 1022
Enﬁn, à partir des deux mesures de constantes de vitesse à 130 K et 135 K, nous
avons estimé avec une loi d’Arrhenius, l’énergie d’activation de la cristallisation
de notre mélange de glace H2O :CD3OD. La table 3.8 donne la valeur du facteur
préexponentiel A et de l’énergie d’activation.
L’énergie d’activation ainsi extraite est de 8100±750 K. Le facteur pré-exponentiel
de la loi d’Arrhenius, ici est fortement supérieur aux 1012-1014 s−1 du modèle de
Hasegawa et al. (1992). Ce facteur devrait décrire une fréquence caractéristique du
processus, qui reste assez obscur. D’autant plus que le modèle d’Arrhenius pourrait
ne pas être extrêmement bien adapté pour décrire ce processus. La valeur de cette
fréquence pourrait également largement diﬀérer des 1012-1014 s−1 du modèle de Ha-
segawa et al. (1992). Cela étant une forte incertitude sur ces mesures persistent,
et ce parce que seulement deux points expérimentaux (130 K et 135 K) ont permis
leurs extractions. Rappelons qu’au-dessus de 135 K, le mélange a déjà fortement
cristallisé et le type d’étude présenté précédemment n’est pas pertinent. En deçà de
130 K, la cinétique de cristallisation est particulièrement lente, nécessitant des ex-
périences diﬃcilement envisageable, surtout quand s’ajoute à cela la contamination
de l’échantillon par le vide résiduel (cf Chapitre 2).
3.2.7 Échange et Cristallisation dans le mélange de glace H2O :CD3OD
Nous comparons ci-dessous les résultats des études cinétiques des processus
échanges isotopiques et cristallisation se produisant dans le mélange de glace H2O :CD3OD.
Premièrement, l’énergie d’activation des substitutions isotopiques extraite de l’étude
infrarouge de ce mélange est mesurée autour de ∼6745±374 K. Elle demeure voisine,
aux barres d’erreurs près, à celle associée à la cristallisation du mélange (mesurée
autour de 8100±750 K).
Pour faciliter la comparaison de la cinétique des processus, nous donnons en-
suite dans la table 3.9, le temps pour lequel la formation des molécules HOD dans
le mélange H2O :CD3OD s’est à moitié produite, en fonction des diﬀérentes tempé-
ratures d’étude. Ce temps est équivalent au temps de demi-vie de CD3OD dans la
glace d’eau. A cela est ajouté le temps de demi-cristallisation de notre mélange, qui
correspond au temps pour lequel le mélange est à moitié cristallisé. Ces temps sont
calculés à partir de l’equation 3.22.
L’analyse des temps caractéristiques des deux processus (Tab. 3.9) semble révéler
que la cristallisation s’opère plus rapidement, d’autant plus que la température
augmente. Par ailleurs la ﬁgure 3.28 décrivant l’évolution des fractions cristallisées
et échangées à 130 K dans le mélange de glace H2O :CD3OD conﬁrme cette tendance.
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Figure 3.28 – A 130 K et 135 K, les fraction échangées et cristallisées sont tracées
en fonction du temps.
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Table 3.9 – Temps de demi-vie de CD3OD ou de demi-formation de HOD et de
demi-cristallisation en fonction des températures d’étude.
Température (K) t1/2 de CD3OD ou HOD t1/2 de la cristallisation
140 1 heure
135 8 heures 3 heures
130 2 jours 1 jour et demi
120 > 12 jours
3.3 Discussion
3.3.1 Manifestations spectrales du Transfert H/D dans des mé-
langes de glaces H2O :CD3OD et H2O :CD3ND2
Nos travaux présentés au § 3.2.5.2 et publiés en partie dans Ratajczak et al.
(2009) ont montré qu’il se produisait à basse température dans des mélanges intimes
de glace H2O :CD3OD et H2O :CD3ND2 des échanges isotopiques H/D. L’apparition
d’une nouvelle espèce dans le mélange au cours du chauﬀage, HOD en l’ocurrence,
indique, en eﬀet, déﬁnitivement qu’un transfert de protons et deutérons s’est opéré
dans ces glaces. Il a lieu à 110 K pour le mélange H2O :CD3ND2, et à 120 K
pour la glace H2O :CD3OD, indiquant qu’il s’opère peut-être plus eﬃcacement en
présence de molécules aminées. Très récemment, Gálvez et al. (2011) ont conﬁrmé
cette température d’échange par l’étude infrarouge d’un mélange de glace H2O/D2O,
clôturant déﬁnitivement le lien précédemment envisagé entre échange isotopique et
transition vitreuse autour de 136 K (Souda, 2004).
3.3.1.1 Des molécules spatialement liées
En outre, l’analyse infrarouge de ces glaces a révélé que le transfert de pro-
ton se produit uniquement sur les fonctions hydroxyles du méthanol
(CD3OD) et amines de la méthylamine (CD3ND2), vraisemblablement
à travers les liaisons hydrogènes. Au cours de ces échanges isotopiques, une
fraction des groupement O-D et N-D des molécules de méthanol et de methylamine






k3−→ CD3NH2 +HOD (3.28)
En eﬀet, le mode vibrationnel νOD caractéristique de CD3OD diminue au cours de
la formation de HOD, indiquant que le groupement O-D de la molécule de méthanol
disparait eﬀectivement. Il serait également intéressant d’observer comment se com-
portent les modes vibrationnels νNH(NH2) de la methylamine (CD3NH2) ou ν(OH)
du méthanol : CD3OH, au cours de l’échange. Leur absorbance intégrée devrait aug-
menter au cours du temps, au fur et à mesure que les fonctions hydroxyles (OD) et
amines (ND2) se protonent. Toutefois, elles ne sont pas distinguables car immergées
dans les modes d’étirement ν1 et ν3 de l’eau.
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D’autre part les quelques changements spectraux mineurs observés parfois sur les
modes vibrationnels caractéristiques du groupement CD3 ne peuvent être impu-
tables à un mécanisme d’échange qui se produirait sur la fonction méthyle. Ils sont
en eﬀet trop faibles. Ils résultent simplement :
• d’une modiﬁcation de l’environnement perçue par les groupements méthyles
des molécules, suite au transfert H/D.
• du processus de cristallisation en cours. Des eﬀets spectroscopiques tels que
l’apparition de bandes ﬁnes, peuvent eﬀectivement être enregistrés consécuti-
vement à la transition amorphe-cistalline du mélange.
Que l’échange s’eﬀectue sur les groupements hydroxyles ou amines était largement
attendu ; il est en eﬀet connu qu’en phase aqueuse les échanges entre l’eau et -OH ou
-NH sont instantanés à l’échelle de temps du laboratoire (Tuckerman et al. , 1995).
A contrario, les groupements méthyles n’échangent pas de protons avec l’eau puis-
qu’ils ne forment pas de ponts d’hydrogènes avec les molécules environnantes. Les
liaisons hydrogènes résultent, nous le rappelons, de l’interaction électrostatique entre
un atome d’hydrogène, lié par covalence à un autre atome électronégatif (donneur :
il peut donc s’agir de O, N, S ; C n’est en revanche pas suﬃsamment électronégatif),
et un deuxième atome électronégatif possédant une paire d’électrons non partagés
(accepteur) (cf Annexe C). En phase liquide le transfert protonique est assuré soit
par des réactions acido-basiques soit par eﬀet tunnel. En phase solide en revanche,
les mécanismes impliqués sont moins bien compris même s’il est évident que la liai-
son hydrogène est au centre de ces échanges physico-chimiques.
L’hypothèse de substitutions isotopiques, en phase solide, entre l’eau et le métha-
nol deutéré par réaction acido-basique est probablement à écarter. Le pKa (cf An-
nexe C) de l’eau étant de 15.74 contre 15.2 pour le méthanol (valeurs extraites du site
http : //perso.numericable.fr/chimorga/NiveauL1/tablo/tablo.php), le méthanol,
est légèrement plus acide (e.g. Abrash, 2001; Gao, 2009) et pourrait transférer son
deutéron à l’eau selon la réaction :
CD3OD+H2O↔ CD3O− +DH2O+ (3.29)
Néanmoins, comme nous le voyons, les pka (Annexe C) des deux espèces impliquées
dans le transfert sont très voisins et la réaction 3.29 ne devrait pas se produire eﬃca-
cement. L’eﬀet isotopique sur l’acidité de ces espèces est en outre négligeable (Meot-
Ner & Sieck, 1986). De plus, la dissociation du méthanol (Réaction. 3.29) nécessite
logiquement plus d’énergie que la simple formation d’un complexe eau-méthanol
dans la glace (par création de liaisons hydrogènes) (cf § 3.3.2.3 et Fig. 3.29). En
eﬀet, la dissociation engage une rupture de liaisons covalentes alors que la forma-
tion du complexe requiert une simple torsion des liaisons hydrogènes, déja formées.
De plus de récents calculs quantiques menés par nos collaborateurs théoriciens (La-





conduit systématiquement à la formation d’un complexe eau-méthanol (état de tran-
sition) plutôt que par l’intervention du mécanisme suivant : CD3O− capterait le pro-
ton provenant de DH2O+. Il se formerait vraisemblablement donc, avant l’échange
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H/D, un complexe moléculaire eau-méthanol (état de transition) (cf § 3.3.2.3 et
Fig. 3.29). Le transfert du proton serait ensuite assuré par les liaisons hydrogènes
qui permettraient sa migration (cf Annexe C). Dans le cas du mélange de glace
H2O :CD3ND2, le mécanisme par formation d’un complexe eau-méthylamine deu-
téré H2O :CD3ND2 est tout à fait envisageable puisque les fonctions amines sont
capables de former des liaisons hydrogènes dans la glace. Il n’est cependant pas
exclu que l’échange isotopique procède entre ces deux espèces par réactions acido-
basiques. CD3ND2 (pKa = 10,64), base faible, est eﬀectivement plus basique que
l’eau (pKa = 0) et il pourrait alors se produire la réaction suivante :
CD3ND2 +H2O↔ CD3ND2H+ +OH− (3.31)
Par la suite, l’ion CD3ND2H+ cèderait son deutéron à OH−, formant ainsi CD3NDH.
De la même manière et à partir de CD3NDH, il pourrait se former CD3ND2. Nous ne
sommes pas parvenus expérimentalement à mettre en évidence la formation conjointe
de ces deux espèces. Ce mécanisme est cependant basé sur une rupture de liaisons
covalentes et requiert, par conséquent et à priori, une quantité importante d’énergie.
Cela étant les échanges isotopiques entre H2O et CD3ND2 sont observés à plus basse
température en comparaison au mélange H2O :CD3OD, ce qui pourrait indiquer que
les mécanismes mis en jeu sont diﬀérents.
Puisqu’il n’est pas clair à l’heure actuelle comment s’opère ces échanges isotopiques
en phase solide, nous adoptons le modèle basé sur la formation d’un complexe molé-
culaire pour décrire ce processus. C’est un modèle qui premièrement pourrait s’ap-
pliquer aux deux mélanges étudiés, à defaut des réactions acido-basiques. De plus,
il nécessite une quantité d’énergie moindre que celle impliquée dans la rupture des
liaisons covalentes.
En partant de ce mécanisme hypothétique, les échanges se produisent de fait entre
des couples de molécules spatialement liées et entre des groupements capables de
former des liaisons hydrogènes (-OH,-NH). De plus, puisque la glace d’eau est lar-
gement majoritaire dans les mélanges étudiés, aux températures d’étude et sur les
échelles de temps expérimental, le deutérium est transféré plus favorablement des
molécules organiques à l’eau (réactions 3.26, 3.27, 3.28). La réaction inverse, autre-
ment dit la deutération des molécules organiques, est en revanche statistiquement
moins probable.
Le deutérium qui diﬀuse dans la glace circulera de molécules en molécules avec une
probabilité plus élevée de rencontrer une molécule d’eau qu’une espèce organique.
En résumé, nous avons démontré qu’il existe dans le solide, et ce
lorsqu’il est chauffé au dessus de 110 K, un mécanisme d’échange du
deutérium, les groupements hydroxyles ou amines des molécules diluées
dans le solide transférant leur deutérium à l’eau environnante.
3.3.1.2 État d’agrégation
En outre, la croissance (intensité et absorbance intégrée) et variations spectrales
notées, du mode vibrationnel νOD(HOD), témoin de la formation de HOD dans les
mélanges, sont liées à l’eﬃcacité du transfert H/D, lui-même inﬂuencée entre autre
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par l’état d’agrégation des molécules et de la matrice de glace d’eau.
En eﬀet, les évolutions spectroscopiques dépendent étroitement des conditions de for-
mation du mélange (température de dépôts, vitesse de dépôts, température d’étude,
angle d’incidence...) (Schmitt et al. , 1992; Stevenson et al. , 1999) mais aussi des
espèces présentent dans le mélange et de leurs concentrations relatives (e.g. Quirico
& Schmitt, 1997a,b). Nous pouvons par exemple envisager la présence d’agrégats de
plusieurs molécules de CD3OD ou CD3ND2, qui les empêcheraient de transferer en
phase condensée leurs deutériums à l’eau.
3.3.1.3 Sources de mobilité protonique
Si la réalité de l’échange D-H ne prête pas à discussion, les mécanismes impliqués
ne sont pas élucidés (Lee et al. , 2007). En phase solide, les réactions d’échange H/D
réclament à fortiori des protons mobiles, obtenus à basse température par :
• synthèse de protons libres par irradiation (e.g. Devlin & Richardson, 1984;
Wooldridge & Devlin, 1988; Weber et al. , 2009)
• utilisation de dopants (Johari, 2002) tel que NH3 ou HCl. Ces dopants pro-
voquent l’apparition de défauts ioniques ou de Bjerrum dans la glace. Les dé-
fauts Bjerrum (cf Annexe C) sont des liaisons hydrogènes défectueuses dans
la matrice de glace, produites par la réorientation ou l’arrangement de mo-
lécules d’eau. On peut trouver une liaison sans hydrogène (défaut L) et une
autre avec deux hydrogènes (défaut D) (Hobbs, 1974). Ces défauts jouent un
rôle majeur dans la dynamique de la matrice de glace en assurant par exemple
le transport de charge ou l’échange de protons avec les molécules d’eau en-
vironnantes. On parle lorsqu’il s’agit des mouvements de protons associés à
ces défauts, d’un mécanisme dit “hop-and-turn” (Collier, 1983; Wooldridge &
Devlin, 1988; Johari, 2002; Souda, 2003b).
• eﬀet tunnel avec une eﬃcacité moindre (Uras-Aytemiz et al. , 2001).
Cette mobilité peut même être accrue à plus haute température avec la diﬀusion des
molécules d’eau (Livingston et al. , 1997) et/ou par le réarrangement moléculaire
apporté par la cristallisation (Souda, 2004) (cf Annexe C). En eﬀet, lors de la cris-
tallisation, les molécules s’ordonnent entre elles progressivement selon une maille
géométrique, généralement cubique, jusqu’à former une glace dite cubique (notée
Ic). Cette transformation s’accompagne d’une importante modiﬁcation du réseau
des liaisons hydrogènes. Plus précisément, la disparition des défauts ponctuels et
l’agencement des molécules d’eau s’eﬀectuent selon des mouvements de translation
et rotation. Or ces mouvements ne sont possibles que si simultanément, au moins
plusieurs des liaisons hydrogènes (dans la glace 4 liaisons hydrogènes entourent une
molécule d’eau) sont rompues pour par la suite se reconstruire (e.g. Jenniskens &
Blake, 1994, 1996; Jenniskens et al. , 1997).
De cette mobilité existante dans notre échantillon va indéniablement dé-
pendre l’efficacité de la substitution H/D.
3.3.1.4 Transfert H/D et Cristallisation : le mode νOD(HOD)
Au cours de nos expériences, les variations spectrales des modes d’étirement ν1
et ν3 et du mode de libration (caractéristique de la glace d’eau) indiquent que
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s’opère une transition-amorphe cristalline dans nos mélanges H2O :CD3ND2 et
H2O :CD3OD, d’autant plus véloce que la température est élevée. Cette transi-
tion semble par ailleurs en cours lorsque les tous premiers échanges apparaissent.
Consécutivement, pour le mélange eau/méthanol, des diminutions de certains modes
vibrationnels de CD3OD tels que νCO sont notées, démontrant qu’une partie du
méthanol est évaporée lors de la cristallisation. Schmitt et al. (1992) et
Jenniskens & Blake (1996) avaient déjà constaté de telles évaporations lorsque des
molécules étaient piégées dans des glaces amorphes.
D’autre part, des eﬀets spectraux, assez ératiques (dépendant à priori des condi-
tions expérimentales) :
• décalage en fréquence vers les basses ou hautes fréquences
• élargissement ou amincissement
• augmentation de l’intensité
sont notés sur le mode vibrationnel, νOD(HDO) (2220-2440 cm−1), traceur des
échanges H/D. Ces eﬀets semblent coïncider avec la transition amorphe-cristalline
du mélange de glace.
Hage et al. (1994) ont par ailleurs étudié la cinétique de cristallisation d’un so-
lide amorphe d’eau par spectroscopie infrarouge, à travers le mode vibrationnel
d’étirement νOD(HOD). Plus exactement, la glace amorphe (HGW cf Annexe C)
a été préparée par projection rapide d’un jet de gouttelettes sur une fenêtre BaF2
maintenue à 78 K. Cette glace est composée (rapport massique) de 2% de D2O dans
H2O. De plus, les échanges isotopiques s’opérant dans les gouttelettes, les molécules
HOD sont de fait créées en phase liquide avant la formation du solide amorphe d’eau.
Ces auteurs ont noté que le mode d’étirement de HOD s’aﬃne et se décale vers les
basses fréquences tout au long de la mutation de l’échantillon en glace cubique (2440
à 2420 cm−1). Il en résulte une augmentation d’intensité de cette bande, corrélée
à la cristallisation. Il est de fait à priori diﬃcile de séparer de ce mode les eﬀets
spectraux associés à la cristallisation de ceux liés aux échanges. En conséquence, le
mode νOD(HDO) pourrait être un traceur des deux processus.
Néanmoins, dans nos diﬀérentes études sur des mélanges de glace, l’absorbance
intégrée mesurée à partir de la bande νOD(HOD) croît considérablement. Cette ab-
sorbance intégrée est directement proportionnelle à la concentration en HOD dans
la glace (cf Eq. 3.12), démontrant que des molécules HOD sont eﬀectivement créées
dans nos échantillons. Lorsqu’ils étudiaient les eﬀets de la cristallisation sur cette
bande, Hage et al. (1994) ne notaient en revanche aucune augmentation signiﬁca-
tive de son absorbance intégrée. L’évolution de l’absorbance intégrée de ce mode
trace donc la cinétique des échanges H/D. Certes, comme pointé avec la ﬁgure 3.12,
les changements de phase de la glace peuvent inﬂuer sur l’absorbance intégrée des
modes vibrationnels. Mais cette inﬂuence reste mineure et négligeable. L’absorbance
intégrée des bandes vibrationnelles caractéristiques de l’eau augmente à 110 K d’un
facteur compris entre 1.05 et 1.2 en 8 jours (Fig. 3.12). Pour des températures al-
lant jusqu’à 140 K et sur une quinzaine de jours, cette augmentation peut même
atteindre 1.35. En comparaison, à 120 K, en 30 h seulement, l’absorbance intégrée
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du mode νOD(HOD) peut enregistrer des croissances considérablement plus larges
d’environ un facteur 19. Ce facteur peut même atteindre des valeurs autour de
35 pour des durées d’étude de 90 h et des températures évoluant entre 120 K et
130 K (Fig. 3.12). En terme de pourcentage, la cristallisation pourrait donc inﬂuer à
maxima autour de 4% sur l’évolution de l’absorbance intégrée du mode νOD(HOD).
Ce pourcentage est négligeable au regard des erreurs déterminées sur l’absorbance
intégrée de la bande HOD (cf § 3.1.3.1).
D’autre part les variations spectrales, amincissement et décalage vers les basses
fréquences, observées par Hage et al. (1994) consécutivement à la cristallisation,
ne sont que très rarement constatées avec les glaces H2O :CD3OD étudiées dans
ce chapitre (à noter toutefois que les spectres du mélange H2O :CD3ND2 sont af-
fectés de la sorte entre 120 K et 130 K, lorsque la cristallisation est suﬃsamment
avancée). Pis, des évolutions contraires sont parfois constatées. Plusieurs raisons
à cela : premièrement, dans nos études nous suivons les échanges isotopiques au
cours de la transition amorphe-cristalline. La bande vibrationnelle νOD(HOD) aug-
mente au fur et à mesure de la formation dans le mélange de la molécule HOD.
En conséquence son absorbance intégrée croit, masquant probablement dans cer-
tain cas l’amincissement eﬀectif de la bande suite à la cristallisation. Deuxièmement
dans leur expérience, la température d’analyse était constante, typiquement 144 K,
alors que la notre augmente au cours et selon l’étude. Nous connaissons désormais les
eﬀets spectroscopiques associés au chauﬀage, qui tend à élargir les bandes vibration-
nelles (cf § 3.2.4.2). Troisièmement, les concentrations ﬂuctuent d’une expérience à
l’autre, pouvant induire, lorsque la concentration en HOD croît dans le mélange, un
élargissement du mode νOD(HOD). Enﬁn, les espèces considérées sont diﬀérentes
(H2O :D2O contre H2O :CD3OD), les interactions entre les molécules également.
L’inﬂuence de l’environnement sur la spectroscopie des glaces n’est pas négligeable
puisqu’elle peut déplacer en fréquence, dans un sens ou dans l’autre, les pics vibra-
tionnels caractéristiques des espèces analysées.
Il vient d’être démontré qualitativement qu’il existe une corrélation évi-
dente entre les processus de cristallisation et d’échange. Des effets spec-
troscopiques associés aux deux mécanismes sont par ailleurs constatés sur
les modes vibrationnels des mélanges de glaces, et en particulier sur le
mode νOD(HOD). La séparation spectroscopique de ces mécanismes de-
meure de fait difficile. Malgré tout, l’évolution de l’absorbance intégrée
du mode d’étirement νOD(HOD) n’est que dans une très moindre mesure
influencée par le processus de cristallisation. Il reste par conséquent un
outil précieux d’étude des échanges isotopiques.
Nous discutons ci-dessous de l’analyse cinétique menée au cours de ce chapitre.
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3.3.2 Cinétique des échanges isotopiques et de la cristallisation en
phase solide
3.3.2.1 Les limites de la cinétique en phase solide
Contrairement à la cinétique en phase gaz, généralement bien décrite par un
processus unique, la cinétique en phase solide implique une série de processus in-
terdépendants (Vyazovkin & Wight, 1997). Par exemple, les cinétiques des réac-
tions thermiquement activées telles que les échanges H/D, doivent être suivies sous
chauﬀage. Un des problèmes majeurs des ces expériences réside dans le fait que
l’échantillon doit être amené à la température d’étude. Au cours de cette période de
chauﬀage, le mélange de glace (H2O :CD3OD par exemple) subit des transforma-
tions (Jenniskens & Blake, 1994, 1996; Jenniskens et al. , 1997, e.g.), susceptibles
d’aﬀecter l’analyse cinétique ultérieure. Pour minimiser ces perturbations un même
chauﬀage linéaire (0.1 K.min−1) est appliqué d’une expérience à l’autre (cf § 3.2.1).
Cette rampe en température permet ainsi d’atteindre la température d’étude dans
des conditions identiques.
A cela s’ajoute les conditions particulières et changeantes de la phase solide durant
l’analyse cinétique. En eﬀet, les réactions s’y produisant sont locales et leur environ-
nement en perpétuelle évolution. Par exemple, les échanges H/D dans nos mélanges
de glaces s’eﬀectuent localement entre les groupements hydroxyles de l’eau et les
fonctions –OD du méthanol deutéré. Ces substitutions isotopiques nécessitent cer-
taines rotations des molécules impliquées, qui lorsque contraintes et gênées réduisent
l’eﬃcacité du transfert de protons et deutérons. En parallèle, durant l’échange, les
protons transférés diﬀusent à travers les liaisons hydrogènes de la glace (e.g. Pines &
Huppert, 1985; Agmon et al. , 1988; Lee et al. , 2007), modiﬁant au fur et à mesure
l’environnement des réactions futures. De plus, au cours du transfert protonique,
comme discuté en amont, notre mélange se cristallise. Plus précisément, les molé-
cules s’ordonnent entre elles selon une maille cubique. En particulier la disparition
des défauts dans la glace engendre la rupture et la formation de liaisons hydrogènes
(e.g. Jenniskens & Blake, 1994, 1996; Jenniskens et al. , 1997). Enﬁn, la présence de
phénomènes locaux tel que les fentes, défauts ou radicaux piégés par exemple, rend
l’environnement particulièrement instable, et ce tout au long de la transformation
chimique.
En résumé, un traitement rigoureux de la cinétique des échanges H/D en phase
solide, nécessiterait de considérer, en plus de la transformation chimique étudiée,
l’ensemble des processus physiques (chacun avec sa propre énergie d’activation) mo-
diﬁant l’environnement de chaque réactions et impactant de fait sur l’énergie d’ac-
tivation globale (Park et al. , 2010).
Les méthodes les plus répandues, basées sur un modèle de cinétique unique, échouent
généralement dans l’analyse de la dynamique du processus et ce pour deux raison
notables. Premièrement, la véritable forme fonctionnelle décrivant l’évolution des
concentrations en fonction du temps n’est presque jamais connue et les paramètres
d’Arrhenius résultants sont généralement biaisés. Deuxièmement, un modèle ciné-
tique donné est seulement capable de déterminer un unique jeu de paramètres ciné-
tiques pour toute la durée de la réaction. Au contraire, il est largement suspecté et
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admis que l’énergie d’activation et le facteur pré exponentiel change au cours de la
réaction, et ce pour toutes les raisons évoquées ci-dessus (Vyazovkin & Wight, 1997).
Cela étant, nous savons que les mécanismes impliqués dans les échanges
isotopiques ou la cristallisation sont divers et complexes. De plus, leur sé-
paration demeure difficile (Lee et al. , 2007). En conséquence, nous avons
considéré un modèle de cinétique unique et une seule énergie d’activation
est déterminée pour chaque processus étudié.
Ce modèle de cinétique est basé, pour les échanges isotopiques, sur l’hypothèse que
la réaction de transfert entre CD3OD et H2O suit une loi de vitesse du premier
ordre. La réaction inverse est supposée statistiquement improbable.
Pour la cristallisation par ailleurs, nous avons considéré premièrement une loi d’Avrami,
sensée décrire assez justement le processus, mais également une loi exponentielle du
premier ordre.
3.3.2.2 Transfert H/D, mécanismes associés et énergies d’activation
Notre étude sur la cinétique des échanges isotopiques dans une glace CD3OD :H2O
a premièrement révélé que le processus est fortement moins eﬃcace pour des tem-
pératures basses, en deçà en particulier de 130 K. En dessous de cette valeur, la
constante de vitesse, kex, associée est en eﬀet considérablement réduite, au point
que ce mécanisme ne parvient pas, sur une échelle de temps appréciable de l’expé-
rimentateur, à son terme. Nous savons par ailleurs que les échanges H/D réclament
des protons mobiles. D’après (Moon et al. , 2008), la diﬀusion protonique est eﬀec-
tivement fortement annihilée pour des températures T<130 K (Moon et al. , 2008),
conﬁrmant de fait nos observations. De plus, dans la glace la barrière énergé-
tique des échanges entre l’eau et le méthanol deutéré, extraite de notre
étude cinétique, est assez élevée : ∼6745±374 K, et nécessite par conséquent
des températures suﬃsamment hautes pour que ce processus s’y produise eﬃcace-
ment.
Par comparaison à notre énergie d’activation des échanges isotopiques et puisque
les ponts d’hydrogènes sont impliqués dans ces transferts H/D, l’énergie d’une liai-
son hydrogène est de quelques dizaines de kiloJoules par mole (e.g. Amir, 2003;
Cavillon, 2004), atteignant à maxima 40 kJ.mol−1. Elle est par exemple d’environ
22,5 kJ.mol−1 pour un dimère d’eau (Cavillon, 2004). Converties en kelvin cela
équivaut à des énergies comprises entre 1000 et 5000 K, quelque peu inférieures à
l’énergie d’activation des échanges H/D.
L’énergie d’activation estimée par notre étude est cependant discutable, car basée
entre autre sur une gamme trop restreinte de température.
De plus, comme déjà expliqué, notre étude ne distingue pas les diﬀérents processus
impliqués dans ces échanges : diﬀusion des molécules d’eau, mobilité des défauts
Bjerrum ou encore transferts de protons par eﬀet tunnel.
Par exemple, l’énergie de la diﬀusion des molécules d’eau, entre 150 K et 170 K
dans un solide de glace est évaluée autour de 8500±400 K (Livingston et al. , 1997).
La constante de vitesse, associée à cette diﬀusion et extrapolée à des températures
typiques des nuages moléculaires interstellaires (20 K), indique que cette diﬀusion
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dans la glace est en pratique gelée à ces températures (e.g. Goto et al. , 1986; George
& Livingston, 1997; Livingston et al. , 1997).
En outre, Devlin et coauteurs (Collier, 1983) ont examiné la mobilité des défauts
Bjerrum (cf Annexe C) en phase solide en étudiant par spectroscopie infrarouge la
réaction d’échange H/D entre H2O et D2O. Ils ont déduit de leur étude que l’énergie
d’activation de la formation et migration des défauts Bjerrum dans une glace dopée
avec un excès de proton, à des températures comprises entre 135 K et 150 K, est de
l’ordre 6000±400 K. Cette valeur, en comparaison à celle de la diﬀusion moléculaire,
indique que les défauts Bjerrum meuvent plus facilement à basse température.
Comme déjà évoqué, l’eﬀet tunnel peut également être responsable de réactions
de substitution isotopique dans des matrices de glace (Collier, 1983). Il induit en
eﬀet un transfert protonique au sein de la glace pure avec formation de H3O+ et
OH−, et ce à des températures où aucune réaction ne peut logiquement être thermi-
quement activée. Les valeurs reportées de ces énergies dans le solide oscillent entre
4800 et 15600 K (e.g. Hobbs, 1974; Collier, 1983). Par exemple, Devlin et coauteurs
estimaient à partir du transfert protonique entre H2O et D2O, une énergie d’acti-
vation des échanges H/D dans un échantillon de glace d’épaisseur micrométrique
(0.1µm) autour de 4800±400 K.
Nous pouvons noter enﬁn que cette valeur d’énergie, déduite d’une étude sur les
échanges H/D, est très inférieure à la mesure de l’énergie d’activation (8050±400 K)
associée à la cristallisation d’un mélange de glace H2O :D2O (Hage et al. , 1994). Les
diﬀérences d’énergie de ces deux processus, pourtant à priori corrélés (cf § 3.3.1.4),
pourraient indiquer que les échanges H/D se déclenchent plus facilement que la tran-
sition amorphe-cristalline.
Il serait également fort intéressant de pouvoir comparer notre cinétique du transfert
isotopique entre CD3OD et H2O à la cinétique des échanges H/D dans le mélange
CD3ND2 :H2O, attendue très voisine, qui fournirait des informations quant à l’eﬃ-
cacité de ces échanges selon le type de fonctions chimiques.
On notera en conclusion que les gammes d’énergies déduites des expé-
riences sont larges et reflètent la difficulté de ces études.
3.3.2.3 Calcul quantique de la réaction d’échange entre H2O et CD3OD
Aﬁn d’étudier la cinétique de notre réaction 3.26 sur une gamme de température
plus importante (0 à 1000 K) et de confronter les résultats expérimentaux à la
théorie, nous avons conduit avec nos collaborateurs de Lille dont le théoricien Phillip
Peters (Laboratoire de Physique des Lasers, Atomes et Molécules de Lille) des calculs
quantiques sur les échanges isotopiques se produisant par eﬀet tunnel entre une
molécule de méthanol deutéré et une, deux ou trois molécules d’eau :
CD3OD+ 1, 2 ou 3H2O→ CD3OD+HOD+X (3.32)
X représentant 0, 1 ou 2 molécules d’eau.
La méthodologie est décrite dans (Peters et al. , 2011). L’étude de l’intéraction entre
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CD3OD et H2O est réalisée en utilisant la théorie de perturbation Møller-Plesset
MP2/aug - cc - pVTZ. Cette étude permet de déterminer le chemin réactionnel
pour la réaction 3.32. D’une part, Les géométries des réactants et leurs intéractions
sont optimisées pour minimiser l’énergie du système et permettre le transfert H/D.
D’autre part les géométries et énergies des réactants et du ou des complexes eau-
méthanol deutéré (états de transitions (TS), Fig. 3.29) sont calculées tout au long
du transfert H/D.
.
Figure 3.29 – État de transition de la réaction entre deux moléculex deutérée
de methanol et une molécule d’eau. La géométrie de ce complexe moléculaire est
calculée en utilisant la théorie de perturbation Møller-Plesset.
Le potentiel de la réaction 3.32 est calculé pour chaque coordonnée de réaction
et la constante de vitesse est déduite des potentiels. Le formalisme utilisé est décrit
ci dessous.
Dans l’hypothèse où l’échange a lieu via eﬀet tunnel et dans l’approximation de
l’oscillateur harmonique, la constante de vitesse de l’échange k est donnée en fonction
de l’énergie vibrationnelle En de la molécule par (e.g. Landau & Lifshitz, 1965;
Skodje et al. , 1981) :
k(En) = ν0 × P (En) (3.33)
avec ν0 la fréquence caractéristique du mécanisme d’échange entre l’eau et le métha-
nol deutéré, En = hν0 (n+ 1/2) l’énergie vibrationnelle en considérant un oscillateur
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harmonique et P (En) la probabilité de traverser la barrière de potentiel par eﬀet
tunnel.
La probabilité de transfert par eﬀet tunnel ainsi que les constantes de vitesse sont
alors calculées en utilisant la théorie Wentzel Kramers Brillouin (WKB) (e.g. Lan-
dau & Lifshitz, 1965; Skodje et al. , 1981).
La probabilité P (En) est donnée par :
P (En) = e
−2θ(En) (3.34)








µ (U (s)− En) ds (3.35)
µ représente la masse réduite correspondant au mouvement du système au cours de
l’échange à la fréquence ν0. ds a l’unité d’une longueur plus exactement du rayon
de bohr 3.
Dans l’equation 3.35 U (s) est la valeur du potentiel au point s.
Dans les calculs théoriques, ds aura cependant l’unité du bohr.amu
1
2 et l’équa-








(U (s∗)− En) ds∗ (3.36)
Notons que lorsque T → ∞, θ (En) → 0 et P (En) → 1. De fait, k(En) → ν0. Pour
des réactions impliquant 2 ou 3 molécules d’eau, la fréquence ν0 est donnée par les
calculs théoriques autour de 252 cm−1 soit 7.56×1012 s−1. De plus, lorsque T → 0 K,
En =
hν0
2 . De fait, θ (En)T=0 > θ (En)T et P (En)T=0 < P (En)T . En conséquence
k(En)T=0 < k(En)T et k(En) tendra vers une constante.
D’autre part si on considère une barrière de potentiel rectangulaire de largeur a et
de hauteur U(s)−En = Ea, θ (En) s’écrit :





et nous obtenons alors la relation suivante, donnée par (Watanabe & Kouchi, 2008) :









où Eech représente l’énergie d’activation de l’échange.
La constante de vitesse k est alors reliée à T par une distribution de Maxwell-
Bolzmann :














La ﬁgure 3.30 donne le potentiel de la réaction 3.32 en fonction des coordonnées de
réaction (s∗).
3. Le rayon de bohr est la longueur caractéristique séparant l’électron du proton
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Figure 3.30 – En haut- Le potentiel est calculé pour la réaction entre CD3OD et 1,
2 ou 3 molécules d’eau. L’énergie du potentiel est donnée en hartrees et déterminée
en fonction des coordonnées de réaction. Les coordonnées de réaction sont données
en bohr.amu
1
2 . En bas- Les constantes de vitesse sont calculées entre 0 et 300 K via
la théorie MP2 pour la réaction entre CD3OD et 1, 2 ou 3 molécules d’eau (traits
en pointillés). Les constantes de vitesses de la réaction de transfert isotopique se
produisant dans un mélange de glace H2O :CD3OD, déduites des expériences, sont
également montrées (rond et triangle). Un ajustement de ces constantes expérimen-
tales avec une loi d’Arrhenius est représenté par un trait noir.
3.3. Discussion 121
Nous notons que la barrière de potentiel est particulièrement élevée lorsque
l’échange isotopique se produit entre 1 molécule d’eau et CD3OD (∼22000 K). Elle
est divisée de moitié lorsque le transfert implique deux molécules d’eau (∼12500 K).
Avec 3 molécules d’eau, la barrière est estimée autour de 10500 K. L’ajout d’autres
molécules d’eau ne diminuent que très légèrement la barrière de potentiel.
Cela étant, avec 1, 2 ou 3 molécules d’eau, la barrière d’activation demeure sensi-
blement plus élevée que celle déduite de notre étude cinétique (6745±394 K). Les
constantes de vitesses, calculées à partir des barrières de potentiel et de la methode
WKB (théorie semi-classique), sont données sur la ﬁgure 3.30 entre 0 et 300 K. Ces
constantes sont comparées aux constantes de vitesses déduites de nos expériences.
Nous observons que plusieurs ordres de grandeur séparent les résultats expéri-
mentaux des calculs semi classiques basés sur un taitement ab initio. Le modèle
quantique avec 3 molécules d’eau donne par ailleurs les meilleurs résultats (les plus
proches des mesures expérimentales). Mais le calcul des barrières de potentiel via
MP2 n’est précis qu’à quelques Kcal.mol−1. En conséquence, nous avons ajusté le
potentiel déterminé pour 3 molécules d’eau, en ﬁxant la hauteur de la barrière à
la valeur expérimentale (6745±394 K) (Fig. ??). Le facteur d’échelle appliqué cor-
respond à une correction d’environ 7 Kcal.mol−1, certes légèrement supérieure aux
erreurs associées aux calculs via MP2. Nous donnons également sur la ﬁgure ??,
la constante de vitesse déduite de ce potentiel corrigé et calculée avec la methode
WKB (théorie semi-classique). Entre 120 K et 140 K, théorie et expérience sont en
accord à mieux qu’un facteur 5. Les ordres de grandeur des constantes de vitesses
théoriques ou expérimentales sont eﬀectivement en adéquation. En revanche, les
pentes ne coïncident pas. En deçà de 120 K, la constante de vitesse est probable-
ment surestimée avec le calcul quantique et constitue de fait une limite supérieure à
la constante de vitesse réelle en phase solide de la réaction entre CD3OD et H2O. En
eﬀet, nous nous plaçons ici dans un cas idéal où les géométries sont optimisées (avec
très peu de molécules) dans l’optique de ce transfert. Dans les conditions réelles et
interstellaires, l’agencement des molécules dans la glace sera plus diﬃcile. Il dépen-
dra des structures, des températures et de la matrice de glace.
A ce jour donc, théorie et expérience ne sont visiblement pas en ac-
cord et seule une limite supérieure de la constante de vitesse à basse
température a pu être déterminée avec une méthode ab initio. Le pro-
blème majeur de ces calculs réside dans le fait que nous déterminons des
géométries idéales pouvant être assez éloignées des conditions réelles. De
plus nous ne considérons qu’un seul mécanisme associé à l’échange iso-
topique ; l’effet tunnel. Or ces échanges sont générés par un ensemble de
processus (migration des défauts ponctuels dans la glace, cristallisation,
diffusion protonique...) interagissant les uns avec les autres. Actuelle-
ment, nous travaillons à l’amélioration des calculs quantiques et de notre
compréhension du mécanisme d’échange dans le but de produire d’une
part une constante de vitesse des échanges plus précises sur une large
gamme de température et d’autre part de pouvoir l’injecter dans les mo-
dèles gaz-grains actuels (e.g. Garrod & Herbst, 2006; Chang et al. , 2007;
122 Chapitre 3. Etude expérimentale : H2O :CD3OD et H2O :CD3ND2
Aikawa et al. , 2008; Taquet et al. , 2011). Une future collaboration avec
des scientifiques de l’IPAG dont le modélisateur Vianney Taquet est à
envisager.
3.3.2.4 État d’avancement et énergie d’activation de la cristallisation
Notre analyse cinétique du processus de cristallisation se produisant dans un
mélange de glace H2O :CD3OD est basée sur deux modèles. Le premier s’appuie
sur l’utilisation d’une loi d’Avrami et le second met en jeu une loi exponentielle. La
loi d’Avrami est généralement considérée pour décrire des processus se déroulant en
deux étapes : germination et croissance, et parait de fait adaptée pour dépeindre la
physique du phénomène de cristallisation. Néanmoins il est vrai qu’elle ne permet
d’extraire qu’une seule constante de vitesse, ne dissociant pas les deux étapes du
processus. Cela étant, cette méthode n’a pas permis d’obtenir des constantes de
vitesses précises (cf Tab. 3.7). En se penchant sur les coeﬃcients d’Avrami extraits,
nous constatons qu’ils sont anormalement bas, n≤ 1. Ils sont en eﬀet logiquement
attendus entre 1 et 4 (e.g. Hage et al. , 1994; Kondo et al. , 2007).
Les auteurs Pradell et al. (1998), suivis par Bruna et al. (2006), se sont inté-
ressés à ces coeﬃcients n≤ 1. En étudiant les eﬀets des taux de saturation et des
mécanismes de diﬀusion et germination sur les exposants d’Avrami, ils sont parve-
nus à démontrer que les coeﬃcients d’Avrami n≤ 1 décrivent l’avancement de la
transition amorphe-cristalline. Dans notre cas d’étude, la valeur de ces coeﬃcients
pourraient signiﬁer, que le processus de cristallisation est déjà fortement amorcé (à
plus de 80%), lorsque les premiers échanges H/D à 130 K et 135 K apparaissent.
Nous rappelons par ailleurs que le début de la transition amorphe cristalline de la
glace d’eau est observé à partir de 100 K d’après Jenniskens & Blake (1996); Jen-
niskens et al. (1997). En dessous, la cristallisation s’opère sur des échelles de temps
extrêmement longues. Malgré tout, les traceurs infrarouges (ν1 et ν3) (∼ 3300cm−1)
utilisés semblaient indiquer une phase plutôt amorphe du mélange de glaces, démon-
trant probablement que la sensibilité de ces traceurs à la phase amorphe restreinte
de la glace, c’est à dire un mélange entre une phase strictement amorphe et des
cristallites de glace cubique (Jenniskens & Blake, 1996; Jenniskens et al. , 1997), est
limitée. Par ailleurs, les exposants d’Avrami (0.85±0.15 pour 135 K contre 0.90±0.1
pour 130 K) sont de plus très similaires, aux barres d’erreurs près. La cristallisation
n’est à priori aucunement plus avancée pour une des deux températures, alors qu’elle
devrait logiquement l’être pour T =135 K.
En se basant donc sur ces coeﬃcients d’Avrami et l’état d’avancement de la cristalli-
sation, nos points de mesures à 130 K et 135 K décrivent probablement l’épilogue de
la cristallisation. Ils ne contraignent pas suﬃsamment par conséquent la constante
de vitesse kcr déduit de l’ajustement par une loi d’Avrami.
A contrario, la méthode basée sur une loi exponentielle a permis de déterminer une
énergie d’activation. Son utilisation est parfaitement justiﬁée si on considère que
le processus de cristallisation est eﬀectivement fortement avancé aux températures
d’étude. Dans ce cas précis, le coeﬃcient de la loi d’avrami tend vers 1 (Bruna et al.
, 2006) et conduit eﬀectivement à considérer une loi exponentielle (cf Eq. 3.20).
Certes, l’énergie d’activation mesurée pour la cristallisation du mélange
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H2O :CD3OD est entachée d’hypothèses, d’approximation et de sources
d’erreurs. La cristallisation fortement avancée aux températures d’étude
constitue un premier problème. L’approximation que le tout premier
spectre de ce mélange acquis aux températures d’étude décrit une phase
strictement amorphe de la glace, est en effet discutable. D’autre part, la
gamme de température analysée est trop restreinte et les points de me-
sures trop peu nombreux. Il nous faut définitivement d’autres mesures
pour évaluer plus précisément l’énergie de ce processus.
Cela étant, notre étude cinétique de la cristallisation sur un mélange de glace
CD3OD :H2O a tout de même permis d’extraire une énergie d’activation de ce pro-
cessus autour de 8100±750 K. Il doit être souligné que cette énergie est très voisine
de celle de la cristallisation d’un mélange de glace H2O :D2O (8050±400 K) (Hage
et al. , 1994). Par le passé, Schmitt et al. (1989) mesuraient des énergies d’acti-
vation assez diﬀérentes de l’ordre de 5000 K lorsqu’ils étudiaient la cristallisation
de mélanges de glace CO :H2O et CO2 :H2O. Ces diﬀérences pourraient indiquer
l’inﬂuence du deuxième constituant (autre que l’eau), même minoritaire, sur le pro-
cessus de cristallisation du mélange. De plus, comme discuté par Hage et al. (1994),
nous ne connaissons pas clairement les eﬀets sur la cinétique d’une cristallisation en
dessous de la traditionnelle température de transition vitreuse (Tg) de 136 K. Les
auteurs Hage et al. (1994) ont en particulier réalisé une série de mesures avec des
températures supérieures à Tg. A contrario nos études balaient une gamme de tem-
pérature en dessous et au dessus de 136 K. Des énergies d’activation sensiblement
très voisines sont extraites des deux expériences, qui semblent n’indiquer aucune
inﬂuence de la Tg sur le processus de cristallisation.
D’autre part nous avons pu constater, avec la table 3.7, que la vitesse du chan-
gement de phase amorphe - cristalline dans le mélange de glace CD3OD :H2O est
fortement réduite pour des températures en deçà de 135 K. Schmitt et al. (1992)
avait souligné en extrapolant leurs données avec une simple loi d’Arrhenius que, pour
des T voisins de 90 K, l’entière cristallisation d’une glace d’eau devait se produire
en 105 ans (Fig. 3.31).
En comparant les valeurs de la ﬁgure 3.31, correspondant aux temps de cristal-
lisation d’une glace d’eau en fonction de la température, à ceux de notre mélange
CD3OD :H2O (Tab. 3.9), nous trouvons des durées sensiblement équivalentes. En
se basant alors sur cette extrapolation pour la cristallisation de notre glace, le pro-
cessus de cristallisation devrait également être gelé pour des températures typiques
des nuages moléculaires (10-20 K). De plus, au vu des temps dynamiques d’évolu-
tion des nuages interstellaires (<107 ans), pour des températures en deçà de 80 K,
le mélange ne devrait pas pouvoir entièrement cristalliser avant l’eﬀondrement du
nuage. Il devrait ainsi coexister une phase amorphe et une phase cristalline au sein
des glaces des grains cosmiques.
3.3.2.5 Cristallisation, moteur du transfert H/D
Les énergies d’activation (avec les limites certes de notre étude cinétique) :
∼6745±394 K pour les échanges H/D versus 8100±750K pour la cris-

















































































































Figure 3.31 – Temps de cristallisation d’une glace d’eau pure extrapolé en fonction
























































































































Figure 3.32 – En rouge- Temps de cristallisation d’une glace d’eau pure extrapolé
en fonction de la température, par Schmitt et al. (1992). L’extrapolation s’appuie
sur une simple loi d’Arrhenius. En vert- Temps d’échange isotopique entre CD3OD
et H2O calculé à partir du modèle quantique présenté au § 3.3.2.3.
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tallisation demeurent voisines, aux barres d’erreurs près. Malgré tout, il semblerait
que les échanges puissent se déclencher légèrement plus facilement. Un constat iden-
tique avait été fait avec le mélange de glace H2O :D2O (cf § 3.3.2.2). En comparant
d’autre part les temps de demi-vie (Tab. 3.9) associés aux deux processus et malgré
des Ea proches, la cinétique de cristallisation est constatée toutefois quelque peu
plus véloce, d’autant plus que la température augmente. Cette fulgurance indique
probablement un eﬀet d’emballement plus important pour le processus de cristal-
lisation. En eﬀet, le premier germe cristallin provoque l’apparition et la croissance
des autres, apparition et croissance favorisées plus la température est élevée. Cela
étant les processus semblent se produire aux températures d’études au moins sur les
mêmes échelle de temps (du même ordre de grandeur).
D’autre part, les expériences rapportent que les échanges H/D apparaissent et se
développent dans une gamme de température où logiquement la transition amorphe-
cristalline du mélange est déjà amorcée. A 110 K, 120 K, 130 K ou 135 K notre glace
H2O est en eﬀet dans une phase amorphe en cours de cristallisation (Jenniskens &
Blake, 1996; Jenniskens et al. , 1997).
Dans l’expérience conduite à 140 K, les substitutions isotopiques sont en outre sui-
vies dans un mélange de glace suspecté déjà fortement cristallin. L’étude de la
cristallisation de la glace d’eau conduite au § 3.2.4 a en eﬀet révélé que ce processus
semble complet autour de 140 K. La sensibilité des traceurs infrarouges ne permet
cependant pas de connaitre le moment exact où la glace demeure complètement
cubique.
Nous pouvons dans tous les cas conclure que les échanges isotopiques apparaissent
donc avant la cristallisation complète du mélange, entre des couples de molécules
spatialement liées. Les réactions d’échange H/D peuvent en eﬀet se produire ou
s’achever dans une phase cristalline avancée du mélange.
D’autre part à partir de l’étude théorique du § 3.3.2.3, nous extrapolons, entre 0 et
200 K la durée du transfert H/D s’opérant en phase solide entre CD3OD et H2O.
Ce temps en fonction de la température est comparé sur la ﬁgure 3.32 au temps de
cristallisation d’une glace d’eau (cf Fig. 3.31).
Premièrement, les temps d’échange isotopique aux températures d’étude sont co-
hérents, comme attendus, avec les temps de demie vie de la table 3.9. Deuxième-
ment, les calculs théoriques indiquent une forte corrélation de la cristallisation et des
échanges isotopiques pour T>120 K. Ils indiquent que les processus de cristallisation
et échanges se produisent sur les mêmes échelles de temps, la cristallisation demeu-
rant certes légèrement plus véloce. Le modèle théorique conﬁrme nos résultats expé-
rimentaux sur la cinétique de ces processus dans un mélange de glace CD3OD :H2O.
Notre étude expérimentale et théorique montre définitivement que les
échanges isotopiques et la cristallisation sont des processus liés.
D’autre part, aux températures typiques des nuages interstellaires (10-20 K) et
compte tenue des temps dynamiques d’évolution de ces nuages inférieures à 107 ans,
les échanges isotopiques sont prédits par le modèle comme demeurant gelés. D’au-
tant plus que le modèle sous-estime probablement les durées réelles du transfert
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H/D se produisant dans notre ﬁlm de glace. Les processus d’échange isotopique et
de cristallisation sont tous les deux particulièrement ineﬃcaces à basse température.
Par ailleurs, Gálvez et al. (2011) ont démontré que le processus d’échange iso-
topique est plus eﬃcace dans une glace amorphe chauﬀée jusqu’à sa cristallisation,
plutôt que dans un échantillon déposé directement à une température où il peut
cristalliser rapidement. Ils le justiﬁent notamment parce que le chauﬀage favorise la
formation d’une structure polycristalline de glace présentant de nombreux défauts.
La mobilité de ces défauts et des charges (cf Annexe C) au cours de la transition
amorphe-cristalline assurerait de nouvelles connections entre les fonctions O-H ou
O-N via les liaisons hydrogènes formées, favorisant ainsi le développement de ces
échanges.
Il n’est en revanche pas clair dans quelle mesure l’intégralité des échanges pourrait
être convertie au sein d’une phase amorphe. Il faudrait conduire des études plus pous-
sées avec d’autres méthodes d’analyses (diﬀraction aux rayons X par exemple,...).
En résumé, cette étude cinétique a définitivement confirmé la cor-
rélation existante entre cristallisation et échange isotopique. Première-
ment nos expériences ont montré que ces échanges sont observés dans
des phases partiellement cristallines, ou se déclenchent à priori au mo-
ment de la cristallisation. Le modèle théorique confirme cette tendance
et montre que les deux processus sont gelés aux températures typiques
des nuages interstellaires. Dans l’hypothèse où le transfert H/D se pro-
duirait avant la transition amorphe-cristalline du mélange (nous n’avons
pu le démontrer ou le réfuter expérimentalement), la cristallisation ac-
célérerait considérablement la vitesse de ces échanges H/D. Jusqu’à ce
jour cependant aucune étude n’a montré que des échanges isotopiques
pouvaient se produire dans des phases strictement amorphes de glace.
3.3.2.6 Bilan de la cinétique des échanges H/D dans les glaces
En résumé,
• à basse température, de l’eﬃcacité de la diﬀusion protonique dépendra in-
discutablement la réaction de substitution. Cette eﬃcacité est fonction de
la température et des mécanismes impliqués aux températures d’étude. Les
échanges isotopiques sont en particulier fortement corrélés à la cristallisation.
L’eﬃcacité du transfert sera donc conditionnée par l’état de la matrice de glace
(amorphe, cristalline, présence de défauts,...). Il pourrait être intéressant de
connaitre l’eﬀet de la porosité sur ces substitutions isotopiques.
• Compte tenue de la cinétique de diﬀusion moléculaire, de la cristallisation et
de l’ensemble des processus générant de la mobilité protonique ou moléculaire,
aux températures typiques des nuages moléculaires (10-20 K) et sur les temps
dynamiques d’évolution de ces nuages (<107 ans), les échanges devraient être
gelés. Notre étude théorique le conﬁrme.
• In ﬁne ces substitutions H/D sont observées pour des énergies d’activation
ﬂuctuant entre 4500 K et 15000 K, et en accord avec notre étude (∼6745 K).
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La large gamme de température reﬂète la diﬃculté des études de cinétique en
phase solide.
Un article Ratajczak et al. incluant la cinétique des échanges H/D est par ailleurs
en préparation. Il devrait émerger courant 2012.
3.3.3 Implications astrophysiques
Nos travaux présentés au § 3.2.5 et publiés dans Ratajczak et al. (2009) pro-
posent donc un mécanisme de deplétion du deutérium en phase solide. Du point
de vue astrophysique, un scénario assez simple naît de ces travaux. Nous consi-
dérons que le méthanol se forme effectivement sur les grains (Nagaoka
et al. , 2005), mais que sa fonction hydroxyle subit une substitution D-
H lorsque les grains sont chauffés dans l’environnement protostellaire.
In fine, lorsque la molécule s’évapore et retrouve la phase gazeuse, elle
présente moins de deutérium sur le groupement hydroxyle. Ce processus
d’échange spontané permet d’expliquer très simplement l’état de deuté-
ration du méthanol en phase gazeuse. Il entraîne en effet l’augmentation
du rapport [CH2DOH][CH3OD] dans les grains cosmiques au-delà de la valeur prédite
par le modèle de chimie sur les grains (Charnley et al. , 1997). Observa-
tionnellement parlant, ce processus s’accorde donc avec les abondances relatives des
isotopologues deutérés du méthanol dans les protoétoiles de faible masse (e.g. Parise
et al. , 2004, 2006). Il n’exclu pas la formation du méthanol deutéré sur sa fonction
hydroxyle, à contrario des travaux de Nagaoka et al. (2005), qui ne le détectait pas.
Il est de fait compatible avec les détections, certes faibles mais bien présentes, de
CH3OD dans les régions de formation stellaire de faible masse. D’autre part, le ni-
veau de deutération du formaldéhyde H2CO dans ces sources demeure très similaire
à celui des groupements méthyles du méthanol (Parise et al. , 2006) (cf Tab. 1.5
du Chapitre 1). Ces observations confortent qu’à contrario des fonctions -OD, les
fonctions -CD n’échangeraient pas leurs deutérons avec l’eau des grains cosmiques.
Dans les conditions interstellaires, ces échanges se produiraient au cours de la cris-
tallisation de la glace des manteaux cosmiques, avant leur sublimation. Ce processus
serait eﬃcace à des températures supérieures à 100 K, au moment où la glace se-
rait chauﬀée par l’étoile nouvellement formée. L’eﬃcacité de ce processus serait
également contrôlée directement par la structure de ces manteaux glacés (amorphe
ou cristalline, présence de défauts...) (Gálvez et al. , 2011). Ces substitutions H/D
pourraient même s’accomplir à plus basse température sur des échelles de temps
cependant beaucoup plus longues, au cours de la lente et partielle réorganisation
structurale de la glace amorphe. Cette réorganisation serait entrainée par le chauf-
fage de la glace interstellaire au dessus de sa température de condensation (typique-
ment la température de collage de H et D sur les grains ∼10-20 K) (Schmitt et al.
, 1989). Aux températures typiques des nuages interstellaires et compte tenu des
temps dynamiques d’évolution de ces nuages, ce processus serait en revanche gelé.
D’autre part ces échanges H/D pourraient être promus, dans les conditions inter-
stellaires par diﬀérentes sources capables de générer des protons mobiles. Il pourrait
s’agir de processus tels que la photolyse (Weber et al. , 2009), radiolyse (Wooldridge
& Devlin, 1988) ou même la présence de dopants (NH3, HCl par exemple (Johari,
2002)). L’action stimulatrice de ces processus sur le transfert H/D a par ailleurs été
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démontrée expérimentalement. D’autres mécanismes, au contraire, pourraient limi-
ter les échanges en phase solide. Le rapport [CH3OH]/[H2O], qui peut être très élevé
dans les glaces des grains de poussière de quelques sources protostellaires (>20%)
(e.g. Dartois et al. , 1999; Pontoppidan et al. , 2003; Bottinelli et al. , 2010), inhi-
berait, en eﬀet, les échanges H/D. Les molécules CH3OD seraient piégées entre elles
sous forme d’agrégats, ce qui préviendrait toutes interactions avec H2O, à supposer
évidemment que CH3OD et CH3OH co-existent. Des eﬀets de ségrégation ont no-
tamment été mis en évidence en comparant des spectres d’étoiles massives avec des
données expérimentales (Ehrenfreund et al. , 1998). Cette ségrégation empêcherait
en particulier le rapport [CH2DOH][CH3OD] d’augmenter au dessus de la valeur ∼3, prédite
par les modèles de chimie sur les grains (Charnley et al. , 1997) (cf Chapitre 1).
Par ailleurs, les résultats du § 3.2.5 suggèrent que des processus similaires d’échanges
spontanés dans les manteaux glacés des grains cosmiques pourraient se produire
entre d’autres groupes fonctionnels, tels que les groupements amines ND. Nos ex-
périences ont conﬁrmé que les substitutions isotopiques étaient possibles au sein de
mélange de glaces CD3ND2 :H2O. Nous avons en eﬀet démontré que les deutériums
présents sur les fonctions amines sont transférés à l’eau à partir de 110 K au cours
probablement des réactions suivantes :
CD3ND2 +H2O→ CD3NHD+HOD (3.41)
CD3NHD+H2O→ CD3NH2 +HOD (3.42)
D’un point de vue astrophysique, ils auraient nécessairement lieu sur les groupements
-ND2 ou NHD et, dans la mesure où aucun processus additionnel ou alternatif post
évaporation n’intervient, CH2DNH2 devrait être, en conséquence, signiﬁcativement
plus abondant que CH3NHD.
En outre, nous devrions dans un futur plus ou moins proche être en mesure d’in-
tégrer aux modèles d’astrophysique, abordant la question de la deutération dans le
MIS, ce processus d’échange isotopique. Il s’agira de fournir la constante de vitesse
du transfert H/D entre 0 K à 200 K, et ce potentiellement à partir des calculs semi
classiques Peters et al. (2011) conduits en collaboration avec les théoriciens de Lille
et présentés au § 3.3.2.3.
Cela étant, une zone d’ombre observationnelle reste à éclaircir. Le mécanisme
d’échange spontané implique en eﬀet un transfert du deutérium des molécules or-
ganiques à l’eau et fait de HOD par conséquent, le principal réservoir en deutérium
dans les grains. De fait, il serait logiquement attendu pour cette molécule un niveau
de deutération assez élevé, même si il est vrai que les molécules organiques interstel-
laires sont généralement sous-abondantes en comparaison à H2O ([CH3OH]/[H2O]
∼ 0.1-0.2 d’après Boogert et al. (2004) (avec quelques exceptions cf (e.g. Dartois
et al. , 1999; Pontoppidan et al. , 2003; Bottinelli et al. , 2010).
Prenons l’exemple de CH3OD, espèce qui peut eﬀectivement transférer son deuté-
rium à l’eau ; son abondance dans les grains est observationnellement mesurée autour
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de 5% par rapport à l’abondance totale en méthanol (Parise et al. , 2006). En consi-
dérant alors la valeur du rapport d’abondance [CH3OH]/[H2O] de Boogert et al.
(2004), nous parvenons à un ratio [CH3OD]/[H2O] compris entre 0.005 et 0.02. Au-
trement dit, dans l’hypothèse où la totalité des deutériums des molécules de CH3OD
seraient transférés à l’eau, l’abondance de HOD dans les grains en comparaison à
H2O devrait être observée au moins autour de 1%. D’autres espèces sont néanmoins
capables d’échanger leurs deutériums avec l’eau, et doivent être prises en compte
dans le rapport d’abondance [HOD]/[H2O]. Les modèles prédisent par ailleurs un
rapport [HDO]/[H2O] de l’ordre de 0.4 (Stantcheva et al. , 2002). Cependant le
rapport [HDO]/[H2O] mesuré dans la phase gaz de quelques sources protostellaires
est somme toute très faible. Ce rapport est pour le moins très souvent inférieur ou
égale à 0.01, avec quelques exceptions malgré tout (il a été mesuré autour de 0.05 (cf
Chapitre 1 très récemment) (e.g. Parise et al. , 2003; Dartois et al. , 2003; Liu et al.
, 2011; Coutens et al. , 2011). Une hypothèse pour interpréter ce faible rapport
HDO/H2O dans les sources protostellaires concernées pourrait être, un transfert
potentiel anté-evaporation dans les grains, des deutériums des molécules HOD vers
l’hydrogène diatomique H2. De nouvelles mesures de ce rapport doivent néanmoins
être faites dans d’autres sources protostellaires pour déﬁnitivement conﬁrmer cette
faible deutération de l’eau. Des observations cela dit compliquées, car la molécule
HOD n’est pas facilement observée. Le rapport détectable d’une part, varie énormé-
ment selon la technique utilisée. La morphologie de la bande infrarouge d’étirement
vOD(HOD) d’autre part, dépend fortement de la température (Gálvez et al. , 2011).
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4.1 Introduction
D’un point de vue observationnel, les processus de deutération peuvent être
tracés par la mesure des abondances des isotopologues deutérés du méthanol. En
particulier, le rapport d’abondance des deux isotopologues du méthanol simplement
deutéré, [CH2DOH][CH3OD] , facilement dérivé des raies optiquement minces de ces deux es-
pèces, apparaît révéler des comportements bien distincts entre les étoiles massives
et de faible masse (Fig. 4.1) :
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• vers une région de formation d’étoile massive, le cœur chaud Orion IRc2, Jacq
et al. (1993) dérivait un rapport [CH2DOH][CH3OD] entre 1.1 et 1.5.
• alors que l’investigation des isotopologues deutérés du méthanol, entreprise
par Parise et al. 2006 dans un échantillon de quatre étoiles de faible masse,

















































Figure 4.1 – Le rapport d’abondance R= [CH2DOH][CH3OD] , entre les isotopologues deutérés
du méthanol, déduit des observations d’une étoile massive et d’étoiles de faible masse
et tracé en fonction de la luminosité de l’étoile. Les diﬀérents rapports et luminosités
sont extraites de Parise et al. (2006) pour les étoiles de faibles masses et de Jacq et al.
(1993) pour le coeur chaud et dense Orion Irc2. La ligne en pointillée représente la
valeur de R prédite par un modèle de chimie sur les grains (Charnley et al. , 1997).
Suivant les travaux pionniers de Tielens (1983), Charnley et al. (1997) ont exa-
miné le fractionnement en deutérium du méthanol, et ce durant le processus de
formation des molécules (addition d’atomes H et D sur les grains). Leur modèle
prédit un rapport d’abondance à la surface des grains, proche de la distribution
statistique. Le rapport [CH2DOH][CH3OD] serait, en eﬀet, ∼3, une valeur signiﬁcativement
diﬀérente des deux jeux de mesures dans la phase gaz.
Cette disparité entre ces deux types d’étoiles (massive et de faible masse) pour-
raient reﬂéter diﬀérents degrés de deutération et/ou de compositions de glaces,
comme suggéré dans notre article présenté au chapitre 3 (Ratajczak et al. , 2009).
D’un autre coté, aucune autre mesure du rapport [CH2DOH][CH3OD] n’existe dans d’autres
sources massives. En conséquence, ce faible rapport mesuré pourrait demeurer ex-
clusivement singulier à cette étoile. Qui plus est, elle présente de nombreux aspects
particuliers (température, masse, luminosité,...).
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Dans le but d’améliorer notre compréhension des processus de deutération du
méthanol dans les environnements protostellaires, nous avons mené de nouvelles
mesures du rapport [CH2DOH][CH3OD] dans :
• deux étoiles massives, W3(H2O) et G24.78+0.08. De cette manière, l’énigma-
tique rapport déduit des travaux de Jacq et al. (1993) et de l’observation de
la protoétoile Orion Irc2 sera ou non assimilé et étendu à un même type de
sources.
• deux protoétoiles de masse intermédiaire, Cepheus E et OMC2FIR4. Crimier
et al. (2010) ont en particulier révélé que les protoétoiles de masse inter-
médiaire présentent sur de nombreux aspects, des caractéristiques médianes
entre les deux extrêmes stellaires ; à savoir les protoétoiles de faible masse
et les étoiles massives. Par conséquent, l’étude du rapport [CH2DOH][CH3OD] dans
ces types d’objets intermédiaires peut aider à appréhender les singularités de
deutération observées entre les deux extrêmes de masses protostellaires.
4.2 Les observations
Des observations furent menées en utilisant le radiotélescope de 30m de l’IRAM
en juin 2010. Le but était d’observer CH2DOH et CH3OD dans diﬀérentes sources
sélectionnées. Les deux isotopologues simplement deutérés du méthanol sont en par-
ticulier supposés posséder la même distribution spatiale. C’est pourquoi, bien que
les protoétoiles de faible masse et massives (cf chapitre 1) ne sont pas résolues avec le
telescope du 30m, une meilleure résolution spatiale n’est pas requise lorsqu’il s’agit
simplement d’évaluer le rapport [CH2DOH][CH3OD] . Ces observations ont notamment donné
lieu à la publication d’un article dans A&A : (Ratajczak et al. , 2011). Il est présenté
à la ﬁn de ce chapitre.
4.2.1 les gammes de fréquences sélectionnées
Les gammes de fréquences ont été sélectionnées à partir des précédentes obser-
vations des isotopologues simplement deutérés du méthanol dans un échantillon de
protoétoiles de faibles masses.
Premièrement, diﬀérentes raies caractéristiques des deux isotopologues, CH2DOH
et CH3OD, au total 11, sont adoptées à partir des raies les plus intenses, extraites
de Parise et al. (2006). Elles coïncident en particulier à des niveaux d’énergies com-
pris entre, 6 K et 83 K. Ces raies sont détectables dans les bandes 2 mm et 3 mm,
entre 110.2 GHz et 134.0 GHz (Tab. 4.1). Dans la table 4.1, à chaque fréquence
de raies est associé le niveau haut d’energie Eup de la transition correspondante et
la température de lobe primaire, Tmb, mesurée. En radioastronomie, l’énergie reçue
par une antenne est généralement mesurée en terme de température d’antenne TA.
C’est la température à laquelle serait placé un corps noir qui entourerait totale-
ment l’antenne pour donner le signal observé. Si l’antenne était parfaite, une région
étendue de brillance uniforme représentée par une température de brillance TB (les
radioastronomes ont pris l’habitude d’exprimer les brillances de surface ou intensité
spéciﬁques en termes de température de brillance qui n’a de signiﬁcation physique
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Figure 4.2 – Radiotélescope de 30m de l’IRAM (Pico Veleta, IRAM)
qu’à l’équilibre thermodynamique local (ETL)) donnerait une température d’an-
tenne TA = TB . Cependant les antennes ne sont pas parfaites, et il est nécessaire
d’utiliser leur rendement. Pour les sources interstellaires qui sont généralement assez
étendues, le rendement le plus utile est le rendement en lobe ηb : c’est le rapport
entre la température d’antenne et la température de brillance pour une source qui
couvre juste le lobe primaire de l’antenne (en ne considérant pas l’absorption par
l’atmosphère). Les températures d’antenne corrigées de ce rendement et de l’absorp-
tion par l’atmosphère terrestre sont appelées température de lobe primaire (ou main




τatm étant l’épaisseur optique de l’atmosphère dans la direction de la source.
4.2.1.1 Le choix des sources
Dans nos recherches des isotopologues simplement deutérés du méthanol, 4
sources sont sélectionnées en fonction de divers critères (type, luminosité, inclinai-
son...) (Tab. 4.2).
Elles sont surtout connues pour dévoiler des raie brillantes du méthanol. De fait, il
était justement attendu dans ces régions, des émissions visibles des deux isotopo-
logues simplement deutérés du méthanol, CH2DOH et CH3OD, qui fourniraient des
informations neuves sur le rapport [CH2DOH][CH3OD] . D’une part, dans ces étoiles massives,
les raies du méthanol observées avec JCMT (Bisschop et al. , 2007) sont 4 à 5 fois














Table 4.1 – Liste des réglages des récepteurs, Gammes de fréquence pour les correlateurs de bande 3.6 GHz, Gammes de
fréquence pour les canaux de bande 1 GHz. Pour chaque réglage, nous reportons les raies du méthanol deutéré détectées
dans IRAS16293.
EMIR Fsky 3.6 GHz gammes correlateurs 1 GHz chaines Espèces Raies Eup Tmb
Band (GHz) (GHz) (GHz) frequency (GHz) (cm−1) (mK)
CH2DOH 110.11 83.4 50









CH3OD 133.93 6 60
Table 4.2 – Les cibles sélectionnées avec leur abondance en méthanol, leur luminosité et leu distances par rapport au
soleil. a (Bisschop et al. , 2007). b (Remijan et al. , 2004). c (e.g. Crimier et al. , 2009, 2010).
Type protostellaire Sources sélectionnées Abondance du methanol Luminosité (L⊙) Distance (pc)
Haute-masse W3(H2O) 5 · 10−6 a 2 · 104 a 2000 a
Haute-masse G24.78+0.08 6.5 · 10−7 b 8 · 105 b 7700 b
Masse intermédiaire OMC2 FIR4 1 · 10−7 c 1 · 103 c 450 c
Masse intermédiaire Cepheus E 1 · 10−7 c 1 · 102 c 730 c
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rise et al. , 2003, 2006). D’autre part, les observations du méthanol (Crimier et al.
, 2010) en direction des protoétoiles de masse intermédiaire, laissaient espérer que
les intensités des émissions des espèces deutérés de cette molécule soient également
voisines de celles de la protoétoile de faible masse IRAS16293-2422.
Les caractéristiques des sources observées sont ainsi données dans la table 4.2. L’une
des sources, OMC2 FIR4, est une des cibles du programme clé HERSCHEL HIFI
(CHESS).
4.2.1.2 Temps d’observation demandé
Aussi, compte tenue des intensités des raies observées dans IRAS16293-2422
(Tmb de la table 4.1) et de leur largeur ∼4-6 km/s, nous avions requis pour les
observations un rms de 6 mK avec une résolution de 0.5 km.s−1. De plus, selon
l’estimateur de temps du site de l’IRAM (ver. 2.5), en supposant des conditions
estivales convenables et une élévation moyenne des sources de 35˚ pour deux d’entre
elles et 50˚ pour les deux restantes, un temps d’observation de 30 h était demandé.
Le réglage des récepteurs additionné, 32 h était ﬁnalement nécessaire.
4.2.1.3 Aspect technique des observations
Figure 4.3 – Schéma d’une station de radioastronomie.
Nous présentons sur la ﬁgure 4.3, le schéma s’une station de radioastronomie :
• RF : Radio fréquence qui correspond à la bande de fréquence utilisée.
• FI : Fréquence intermédiaire. Cette fréquence plus basse que la RF permet
de véhiculer les signaux avec une atténuation réduite et autorise un ﬁltrage
plus sélectif. Elle facilite la détection et le traitement. Ces traitements sont
diﬃciles à réaliser directement en RF.
• O.L : Oscillateur local utilisé pour la conversion RF/FI. Par exemple, FI =
RF – OL.
• LNA : Ampliﬁcateur à faible bruit et gain élevé. Il détermine la température
de bruit du système Tsys en degrés Kelvin (K) qui dépend de la conception du
recepteur d’une part et de la température d’antenne TA d’autre part (de la di-
rection visée par l’antenne et de ses performances). La température d’antenne
est en eﬀet aﬀectée par le fond diﬀus cosmologique, la galaxie, l’atmosphère
4.2. Les observations 137
et l’environnement (le sol, les bâtiment...). Par ailleurs, l’antenne utilise gé-
néralement un réﬂecteur parabolique.
La sensibilité de la station est déterminée par le diamètre de l’antenne (son gain) et
sa température de bruit système (on néglige les imperfections de l’antenne tels que
les lobes secondaires par exemple).
Cela étant, les observations furent menées avec le nouveau recepteur EMIR large-
bande. Aux fréquences selectionnées (110 et 134 GHz), la largeur à mi-hauteur du
lobe primaire ou HPBW du telescope 30m etait, respectivement de 22” et 18”. 1 La
HPBW caractérise avant tout le pouvoir de résolution d’un télescope. Elle dépend
de la longueur d’onde λ et du diamètre du télescope D :
HPBW ∼ 1.22 λ
D
(4.2)
De plus, le rendement en lobe ηb demeurait proche de 0.78. D’autre part, l’auto-
correlateur large-bande WILMA, divisé en quatre parties dont chacune fournissait
une résolution spectrale de 2 MHz et une couverture en fréquence de 3.7 GHz, était
associé aux 4 canaux. En addition, un autocorellateur haute résolution, VESPA,
était divisé en deux parties, l’une centrée à 110.2 GHz avec une couverture de
140 MHz et une résolution spectrale de 80 kHz, et la seconde centrée autour de
134.0 GHz couvrant 290 MHz et possédant une résolution de 310 kHz. En outre, les
températures systèmes Tsys ﬁguraient typiquement entre 95 K et 115 K à 134 GHZ
et entre 155 K et 180 K à 110 GHz. L’échelle de températures était étalonnée toutes
les 15 minutes en utilisant deux absorbeurs à diﬀérentes températures. Sur les deux
gammes de fréquences sélectionnées, l’incertitude sur la calibration (1σ) demeurait
de l’ordre de 15% du ﬂux de la raie. Le pointage et la mise au point étaient vériﬁés
toutes les deux heures en direction de planètes. Le temps d’intégration eﬀectif sur
la source se mesurait à 45 min pour G24.78, 140 min pour OMC2, et 210 min pour
CepE et W3(H2O).
4.2.2 Détection des isotopologues deutérés et principal du Métha-
nol
A partir de ces observations, 10 raies de CH2DOH, 4 raies de CH3OD et 10 raies
de CH3OH ont été détéctées. Ces transitions sont reportées dans la table 4.3.
Les raies du méthanol deutéré sur les spectres haute-résolution, étaient ajustées
avec des proﬁls Gaussiens en utilisant l’outil CLASS 2 et les fréquences données dans
Parise et al. (2002). Pour les raies de CH3OH détectées dans les spectres large-
bande, nous utilisions le logiciel CASSIS et les informations spectroscopiques pro-
venant de la base de données CDMS (e.g. Müller et al. , 2001, 2004) pour conduire
l’identiﬁcation des raies et les ajustements gaussiens. Dans les deux cas, seules des
lignes de base linéaires étaient soustraites aux spectres. Les résultats des ajuste-
ments gaussiens de l’isotope principal et des isotopologues simplement deutérés du
1. A 110 GHz, nous avons λ = c
ν
≃ 2,72.10−3 m et D =30 m. De fait, λ
D
≃9.10−5radian
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méthanol sont donnés dans la table 4.3. Les ﬂux d’émission détéctés en fonction des
sources, sont exprimés par
∫
Tmbdv. Elles correspondent à l’intégration en vitesse
de la température de lobe primaire. En observant les émissions radio des espèces,
nous pouvons également acquérir des connaissances sur le mouvement des nuages de
gaz dans notre Galaxie. A cause de la rotation de notre Galaxie, à chaque direction
d’observation correspond une région possédant une vitesse relative particulière (vue
du système solaire). Par conséquent, l’émission des espèces présentes dans ces ré-
gions subit un décalage Doppler fonction de la vitesse relative du gaz observé. Cette
émission produit un spectre en émission diﬀérent en fonction des zones observées
dans la Galaxie : En d’autres termes, il est possible de relier la fréquence observée







avec ∆ν = ν − ν0 le décalage de fréquence, ν0 la fréquence de la source, ν la fré-
quence de la raie que nous observons et vLSR la vitesse de la source observée (<0 si
l’objet se rapproche, >0 si l’objet s’éloigne).
Le récepteur doit donc comporter un spectromètre capable de restituer une mesure
précise du décalage Doppler.
Les exemples de spectres sont présentés sur la ﬁgure 4.4, centrés sur les transi-
tions 303 − 202 e0 pour CH2DOH et 11− − 10+ pour CH3OD.
4.3 Détermination des densités de colonne et du frac-
tionnement
Dans cette section, nous rappelons tout d’abord et brièvement quelques no-
tions sur la spectroscopie du méthanol. Nous décrivons ensuite le principe du dia-
gramme rotationnel, et donnons la densité de colonne du méthanol, dans les diﬀé-
rentes sources étudiées, calculée évidemment à partir de cette méthode. La dernière
partie de cette section est consacrée à l’étude des isotopologues deutérés de CH3OH.
Le nombre de raies détectées pour ces espèces demeurant trop faible, la méthode du
diagramme rotationnel est malheureusement inadaptée pour calculer les densités de
colonne. Nous exposons alors les méthodes employées dans le but de déterminer le
rapport [CH2DOH][CH3OD] .
4.3.1 Spectroscopie du méthanol
La spectroscopie est un outil incomparable pour étudier la chimie du milieu in-
terstellaire. Les fréquences d’absorption ou d’émission d’une molécule dépendent de
sa géométrie, de sa structure et de son état physique (phase gazeuse ou solide).
Le méthanol possède quelques caractéristiques spectroscopiques qui sont brièvement
évoquées ci-dessous.
Premièrement, comme l’hydrogène du groupe hydroxyle (OH) n’appartient pas à
l’axe de symétrie du groupement méthyle (CH3) (La liaison OH est en eﬀet quelque
peu inclinée (cf ﬁg. 4.5), la symétrie du groupe méthyle est rompue et le méthanol

































Table 4.3 – Les paramètres des transitions observées de CH3OH, CH2DOH, et CH3OD. Les ﬂux sont exprimés en K.km.s−1. Les limites
supérieures (entre parenthèses) sont données à 3σ et comprennent à la fois les incertitudes statistiques et de calibration. En revanche, pour
les raies détectées, seules les incertitudes statistiques à 1σ sont données ; les incertitudes totales se mesurent alors par la somme quadratique
de ces incertitudes statistiques et des incertitudes de calibration (15 % du ﬂux des raies). Compte tenue des raies de CH3OH détectées, les
limites supérieures pour les deux isotopologues ont été estimées en utilisant des largeurs de raie de 5 km.s−1, à l’exception des spectres basses
résolutions (résolution en vitesse de ∼5 km.s−1) pour lesquels nous avons supposés des largeurs de raies de 9 km.s−1. Les intensités relatives
des raies détectées et des limites supérieures de CH2DOH et CH3OD sont en accord avec les prédictions à l’équilibre thermodynamique local.
L’astérisque indique une incertitude sur l’identiﬁcation de la raie CH3OD (133,9254 GHz) dans G24.78+0.08.
Transition Frequences Paramètres Eup
∫
Tmbdv
(GHz) Spectroscopiques µ2S (Deb2) (cm−1) OMC2FIR4 CepheusE W3(H2O) G24.78+0.08
CH3OH K km s−1
00,0 − 11,0 108.8939 1.0 9.03 1.43 ± 0.01 0.49 ± 0.01 4.68 ± 0.03 9.45 ± 0.02
14(5),10 − 15(4),11 109.1387 3.4 264 (0.04) (0.03) 1.09 ± 0.03 0.82 ± 0.02
16(−2),15 − 16(1),15 109.1531 3.7 238 (0.04) (0.03) 0.92 ± 0.03 0.77 ± 0.03
72,5 − 81,8 111.2896 2.3 71.6 0.25 ± 0.01 (0.03) 3.97 ± 0.03 2.16 ± 0.04
6(2),5 − 7(1),6 132.6219 2.0 59.6 0.48 ± 0.02 0.07 ± 0.01 6.80 ± 0.19 2.54 ± 0.05
6(−1),6 − 5(0),5 132.8907 3.7 37.5 11.30 ± 0.04 2.81 ± 0.01 11.09 ± 0.10 21.03 ± 0.04
5(−2),4 − 6(−1),6 133.6055 1.6 42.4 0.62 ± 0.03 (0.03) 4.77 ± 0.03 2.58 ± 0.02
12(−3),10 − 13(−2),10 134.2311 3.9 170 (0.03) 0.09 ± 0.01 3.61 ± 0.03 1.50 ± 0.02
8(2),7 − 7(3),4 134.8970 1.8 84.1 0.93 ± 0.01 0.21 ± 0.01 4.55 ± 0.04 2.69 ± 0.03
8(2),6 − 7(3),5 135.3768 1.8 84.1 0.33 ± 0.01 (0.03) 4.14 ± 0.07 2.20 ± 0.02
CH2DOH mK km s−1
918 − 909 o1 110.1054 3.3 83.4 (32) (46) (73) (103)
303 − 202 e1 133.8473 1.1 18.3 24 ± 9 (35) (90) (95)
303 − 202 o1 133.8729 1.1 21.7 (27) 35 ± 7 (25) (41)
322 − 221 o1 133.8818 0.6 33.6 (27) (25) (29) (57)
322 − 221 e1 133.8929 0.6 27.4 (27) (25) (29) (57)
321 − 220 o1 133.8974 0.6 33.6 41 ± 8 (24) (29) (57)
321 − 220 e1 133.9302 0.6 27.4 (28) 37 ± 6 (37) (48)
303 − 202 e0 134.0655 1.2 8.90 66 ± 7 89 ± 4 (27) (49)
322 − 221 e0 134.1124 0.7 20.2 (28) (19) (24) (54)
321 − 220 e0 134.1854 0.7 20.2 25 ± 9 (29) (72) (69)
CH3OD mK km s−1
11 − 10 110.1889 1.6 7.8 (40) (40) (40) (94)
21 − 20 110.2626 2.7 10.8 57 ± 11 (45) 93 ± 18 (95)
31 − 30 110.4758 3.8 15.4 (55) (43) (67) (108)
11− − 10+ 133.9254 3.2 6.00 28 ± 6 17 ± 4 116 ± 12 141 ± 16∗
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Figure 4.4 – Les spectres de CH2DOH and CH3OD en direction des quatre
sources ciblées. Les positions observées et les vitesses systémiques supposées des
sources vLSR sont les suivantes : OMC2FIR4 (05 :35 :26.7, −05 :09 :59), 10.5
km.s−1 ; CepheusE (23 :03 :12.7, +61 :42 :27), -11.4 km.s−1 ; W3(H2O) (02 :27 :04.6,
+61 :52 :26), -48.0 km.s−1 ; G24.78+0.08 (18 :36 :12.6, -07 :12 :11), 111.0 km.s−1.
Les intensités des raies sont exprimées en échelle de température d’antenne. Les
courbes représentent les ajustements gaussiens des raies détectées et les lignes en
pointillées indiquent les fréquences attendues de ces raies. Le petit segment horizon-
tal décrit une largeur de 5 km.s−1 qui permet de relier la largeur de raie à la vitesse.
Le large motif à droite de la raie CH3OD dans CepheusE inclue la raie de CH2DOH
(321 − 220 e1). La raie de CH3OD dans G24.78+0.08 est détectée avec un décalage
en vitesse signiﬁcatif par rapport à la vLSR. Par conséquent sa détection doit être
considérée comme incertaine.
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possible d’approximer le méthanol comme une toupie presque symétrique (Parise
et al. , 2003), à condition que le groupe méthyle soit composé de trois atomes iden-
tiques (CH3OH et CH3OD en l’occurence).
D’autre part, en plus des mouvements de rotations, le spectre du méthanol com-
prend un mouvement de torsion (ou rotation interne) entre le groupement méthyle
et le groupe hydroxyle. Suite à cette torsion, des niveaux torsionnels Ts=0,1,... sont
alors créés (dans le milieu interstellaire, on s’intéresse le plus souvent au niveau
fondamental) et les niveaux de rotations dépendent de ce couplage entre rotation et
torsion.
Figure 4.5 – Molécule de méthanol
A partir de ces considérations spectroscopique les fonctions de partition du mé-
thanol et des isotopologues simplement deutérés de CH3OH peuvent être calculées.
Elles sont données ci-dessous. Nous devons connaitre ces fonctions de partition pour
déterminer le rapport [CH2DOH][CH3OD] .
4.3.1.1 Fonctions de partition de CH3OH et CH3OD
Ces deux molécules possèdent la même symétrie, avec en particulier une inva-
riance du groupement méthyle par rotation de 2π/3 autour de la liaison C-O. Le
traitement quantique de ces molécules reprend le cas de la toupie symétrique. Le
mouvement de rotation d’une molécule-toupie symétrique peut être décrit pas deux
nombres quantiques de rotation : J , la composante de l’opérateur de moment an-
gulaire et K =| k |, le nombre quantique de la projection du moment angulaire sur
l’axe de rotation. L’énergie rotationnelle d’une toupie symétrique s’exprime sous la
forme :
E(J,K)/h = (A−B)K2 +BJ(J + 1) (4.4)
J représente le nombre quantique de rotation et indique les diﬀérents niveaux
d’énergies rotationnelles de la molécule. Chaque projection de J est quantiﬁée par
unités de Kℏ, où K peut prendre toutes les valeurs entières entre −J et J . A et
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B quant à eux, représentent les constantes rotationnelles. De plus, le terme A− B
demeurant positif, l’énergie des niveaux augmentent avec K pour un J ﬁxé.
Lorsqu’on introduit le mouvement de torsion du méthanol, les énergies des niveaux
sont alors, de plus, représentées par le nombre quantique de la vibration de torsion
νt et le nombre quantique du sous-niveau torsionnel σ.
Pour le méthanol, il est généralement considéré l’existence de trois états de symé-
trie de torsion : A,E1etE2 correspondant respectivement à σ =0, +1, -1 (e.g. Lees
& Baker, 1968; Maret et al. , 2005). On se réfère par ailleurs aux états E1 et E2
comme des états doublement dégénérés de symétrie E avec des valeurs positives et
négatives de k (Lees et al. , 1973).
Les niveaux des espèces de symétrie A sont torsionnellement doublement dégénérés
mais cette dégénérescence est levée par la légère asymétrie de la molécule. Ces dou-
blets peuvent être représentés par les notations A1 et A2 utilisées dans la théorie
des groupes (pour décrire les groupes de symétrie C3v). Cependant la convention la
plus courante implique généralement d’utiliser les labels A+ et A−.
Il ne peut par ailleurs exister de transitions dipolaires entre des états de symétrie
A et E.
En outre les poids statistiques des états A et E dépendent de la nature (plus exac-
tement du spin) des trois atomes du groupement méthyle (spins valent 1/2 pour H).
Dans le cas du méthanol, la statistique des spins peut permettre de considérer les
états de symétrie E comme non dégénérés (Parise et al. , 2003). La fonction de par-
tition est alors approximée à deux fois celles du rotateur rigide Zrig, en considérant
les poids statistiques gI unités pour les deux espèces A et E.
Z(T ) = ZA(T ) + ZE(T ) = Zrig(T ) + Zrig(T )exp(− E0
kbT
) (4.5)
où E0 =5.5 cm−1 (Parise, 2004) est l’énergie du niveau fondamental des sous-
états E, exprimé relativement au fondamental des sous-états A, et kb, la constante
de Boltzmann.
Lorsque la température est suﬃsamment élevée et vériﬁe la relation T ≫ E0k (en pra-
tique la température rotationnelle 3 doit être fortement supérieure à la plus grande
des constantes rotationnelles, en l’occurence A(CH3OH)∼6 K) et en négligeant les
diﬀérences d’énergie entre même niveaux de symétries A et E, la fonction de par-
tition, Z(T ), de CH3OH et CH3OD peut être estimée à deux fois la fonction de
partition rotationnelle d’une toupie asymétrique :









A,B et C sont les constantes rotationnelles de la molécule exprimées en Hz où
A(CH3OH)=127.484 GHz, B(CH3OH)=24.679 GHz, C(CH3OH)=23.769 GHz, et
A(CH3OD)=110.125 GHz, B(CH3OD)=23.436 GHz, C(CH3OD)=21.987 GHz. h
3. Lorsque la molécule s’excite, elle peut se mettre à tourner plus rapidement, ce qui a pour
conséquence d’augmenter son énergie cinétique et donc la température.
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représente la constante de Planck.
Nous obtenons ainsi Z(T )=1.23T 3/2 pour CH3OH et Z(T )=1.42T 3/2 pour CH3OD.
4.3.1.2 Fonction de partition de CH2DOH
Dans cette conﬁguration, les atomes liés au carbone du groupement méthyle ne
sont plus équivalents par rotation de 2π/3 autour de l’axe CO, et ce à cause de la
présence de l’atome de deutérium.
Le niveau torsionnel fondamental de cette molécule est alors composé de trois sous-
niveaux non dégénérés : e0 (0 K), e1 (13,4 K), et o1 (18.3 K), pouvant être cependant
considérés comme dégénérés lorsque la température du milieu observé est suﬃsam-
ment élevée (T ≫20K). La fonction de partition totale de la molécule dans le niveau
vibrationnel fondamental s’écrit :





De fait, nous obtenons (Parise, 2004) :
Z(T ) = 0.75T
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4.3.2 Principe du diagramme rotationnel
En supposant qu’un gaz est à l’équilibre thermodynamique local (ETL) et à la
température T , le peuplement des diﬀérents niveaux d’énergie d’une molécule est











où gu et gl sont les poids statistiques (nombre de sous-niveaux) des niveaux u et
l respectivement 4, Eu − El = hνul est la diﬀérence d’énergie entre le niveau u et l
avec νul la fréquence de la transition u→ l.
De plus dans ce cas, la densité totale de molécules dans le niveau supérieur u et
contenue dans une section orthogonale à la ligne de visée, appelée aussi densité de










où Ntot représente la densité de colonne totale de la molécule (i.e. la somme des
densités de colonne dans tous les niveaux hauts des transitions de la molécule) et
Z(T ) la fonction de partition de la molécule à la température T .
4. Le poids statistique d’un niveau n dont le moment angulaire total est représenté par le
nombre quantique J est gn =2J+1.
5. La densité de colonne permet d’évaluer le nombre de particules rencontrées par un rayonne-
ment le long d’une ligne de visée
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Les densités de colonne Nu des diﬀérents niveaux u de la molécule peuvent être










1− e−τ ) (4.11)
c est la vitesse de la lumière, Aul le coeﬃcient d’Einstein de désexcitation (s−1)
spontanée de la transition u → l, νul la fréquence de la transition, Tmb la tempé-
rature du lobe primaire mesurée pendant l’observation d’une source,
∫
Tmbdv ﬂux
d’émission suite à la transition et τ l’opacité de la source ou profondeur optique de
la transition.








1− e−τ ) (4.12)
Dans le cas où les raies sont optiquement minces (τ ≪1), nous avons la relation
d’équivalence :
1− e−τ ∼ τ (4.13)


















De fait la densité de colonne du niveau u est directement proportionnelle au ﬂux
observé.










Ainsi en traçant dans un diagramme les valeurs de ln(Nugu ) en fonction de Eu
pour chacune des transitions observées, nous devons logiquement obtenir une droite
de pente − 1kT et d’ordonnée à l’origine ln( NtotZ(T )). Premièrement, la pente de la droite
fournit la température "d’excitation rotationnelle" de la molécule. Elle correspond
à la température de la molécule lorsque cette dernière se situe dans un gaz à l’équi-
libre thermodynamique local. Dans ce cas les collisions conduisent à un équilibre
d’excitation entre les diﬀérents niveaux rotationnels de la molécule et le peuplement
de ces niveaux suit un distribution maxwellienne (Eq. 4.9). D’autre part, la densité
de colonne totale de la molécule est déterminée en calculant la fonction de partition
à la température "rotationnelle".
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Figure 4.6 – Diagrammes rotationnels pour les transitions observées du méthanol
dans OMC2FIR4, Cepheus E, W3(H2O) et G24.78+0.08. La droite est le résultat
du ﬁt.
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4.3.3 Diagramme rotationnel de CH3OH
Nous avons tracé les diagrammes rotationnels du méthanol pour chacune des
sources étudiées (cf Tab. 4.2). Ces diagrammes sont présentés dans la ﬁgure 4.6.
Les températures rotationnelles et densités de colonne obtenues pour le méthanol
et pour les diﬀérentes sources étudiées, sont données dans la table 4.4.
Table 4.4 – Les densités de colonne (×1015 cm−2) et les températures rotationnelles
du méthanol en fonction des diﬀérentes sources étudiées.






Masse intermédiaire OMC2 FIR4 1.4+2
−0.8 48± 24
Masse intermédiaire Cepheus E 0.5+0.8
−0.3 44± 31
Ces températures et densités sont signiﬁcativement plus importantes dans les
sources stellaires massives que dans les protoétoiles de masse intermédiaire. Nous
notons en eﬀet des températures supérieures à 100 K pour les étoiles massives tandis
qu’elles sont mesurées autour de 50 K dans les protoétoiles de masse intermédiaire.
Les molécules de méthanol sont également moins abondantes d’un facteur 10 dans
ces dernières.
4.3.4 Méthodes de détermination du rapport [CH2DOH]
[CH3OD]
Nous supposons que les raies d’émission sont optiquement minces et que la source
est homogène. Dans ce cas, à partir de l’equation 4.15 et à condition que les popula-
tions de tous les niveaux d’énergies moléculaires demeurent à la même température
rotationnelle Trot, nous pouvons pour chaque isotopologue, dériver la densité de co-
lonne totale Ni. Elle est obtenue à partir du ﬂux d’émission de la raie Wi (avec
W =
∫












où Zi(Trot) est la fonction de partition et νi la fréquence de la transition à partir
du niveau haut d’énergie Eu,i, correspondant à la force de bande (µ2S)i.
En supposant alors que la distribution spatiale des deux isotopologues deutérés
est la même dans les régions d’observations, le rapport d’abondance [CH2DOH][CH3OD] est

















où (1) and (2) renvoie respectivement à CH2DO et CH3OD.
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En conséquence, l’estimation du rapport d’abondance dépend de la tempéra-
ture rotationnelle présumée. En outre, les fonctions de partitions des deux isoto-
pologues deutérés du méthanol peuvent être calculées à partir des équations 4.8 et
4.6, moyennant la connaissance de cette température. En pratique pour toutes les
sources étudiées, le rapport [CH2DOH][CH3OD] est découvert cependant essentiellement in-
sensible à Trot (entre 20 et 220 K), d’autant plus que l’écart d’énergie des niveaux
hauts entre les deux isotopologues, Eu,1 − Eu,2, est petit (Fig. 4.7).
Le rapport des fonctions de partition entre CH2DOH and CH3OH varient premiè-
rement très peu, entre 1 et 1.5 plus exactement, pour des températures d’excitation
entre 20 et 220 K. Et surtout, plus la diﬀérence Eu,1 −Eu,2 est faible, plus le poids
de l’exponentielle dans l’equation 4.18 devient négligeable.
Figure 4.7 – Le rapport des densités de colonne des deux isotopologues deutérés
du méthanol dans la source OMC2FIR4 est tracé en fonction de la température
d’excitation rotationnelle. La courbe (1) correspond à un écart Eu,1−Eu,2 de 39.7 K,
la courbe (2) a un écart de 4.2 K et la courbe (3) a un ecart de 20.5 K.
Néanmoins le nombre de raies détéctées pour CH2DOH et CH3OD est trop faible
pour obtenir en utilisant la méthode du diagramme rotationnel, une estimation
ﬁable de Trot. Nous avons alors supposé qu’elle correspond simplement, pour chaque
source, à la température d’excitation de l’isotopologue principal CH3OH, déduite
dans ce cas via la méthode du diagramme rotationnel (Tab. 4.4).
Une fois la température rotationnelle de CH2DOH et CH3OD connue, le rapport
d’abondance [CH2DOH]/[CH3OD] peut être déterminé à partir de 2 méthodes :
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• Les densités de colonne totale de CH2DOH et CH3OD peuvent être estimées à
partir de chacunes des raies détéctées en utilisant l’equation 4.17. Le rapport
de la moyenne des densités de colonne fournit une première mesure du rapport
[CH2DOH]
[CH3OD]
. Cette méthode cependant requiert de prendre en compte les erreurs
de calibration, puisque des données provenant de deux gammes de fréquence
sont utilisées. Les résultats sont montrés dans la colonne 7 de la table 4.5.
• En utilisant l’equation 4.18, nous pouvons obtenir autant de rapports d’abon-
dance qu’il existe de paires formées avec les raies de CH2DOH et CH3OD.
Néanmoins quelques unes de ces paires permettent d’atteindre une meilleure
précision sur le rapport [CH2DOH][CH3OD] . Elles satisfont à deux critères :
• les énergies des niveaux hauts des transitions pour les deux isotopo-
logues deutérés du methanol doivent être voisines.
• les raies considérées doivent appartenir à la même bande de fréquence,
ce qui permet alors d’ignorer l’incertitude de calibration.
En pratique, dans nos mesures, une seule paire de raies satisfait à ces deux
critères. Ces raies sont aux fréquences de 134.0655 GHz (pour CH2DOH) et
133.9254 GHz (pour CH3OD), et enregistrent un ∆Eup ∼4.2 K (Tab. 4.3).
Cette paire a donc été sélectionnée pour dériver le rapport d’abondance [CH2DOH][CH3OD] .
Les résultats via cette méthode sont donnés dans la colonne 6 de la table 4.5.
4.4 Discussion
4.4.1 Résultats
Les deux méthodes (Tab. 4.5) conduisent à des résultats fortement similaires,
aux incertitudes près, suggérant une certaine ﬁabilité dans nos dérivations de rap-
port.
La table 4.5 indique clairement que dans les étoiles de masse intermédiaire, le rap-
port [CH2DOH][CH3OD] est plus grand que 3 et bien plus grand que le même ratio dans les
sources protostellaires massives. Pour ces dernières, seulement des limites supérieures
du rapport ont été extraites, et ce parce qu’aucune raie de CH2DOH n’a été détectée.
In ﬁne, nous avons tracé le rapport [CH2DOH][CH3OD] en fonction de la luminosité des
protoétoiles, pour toutes les sources (excepté G24.78+0.08) dans lesquelles ce rap-
port a été mesuré (Fig. 4.8). En plus de nos observations, nous avons par conséquent
inclus un échantillon d’étoiles de faible masse (Parise et al. , 2006) et le coeur chaud
Orion IRc2 (Jacq et al. , 1993).
Nos résultats conﬁrment les observations pécédentes de Jacq et al. (1993) : le
rapport [CH2DOH][CH3OD] est substantiellement plus bas dans les étoiles massives que dans
les étoiles de faible masse, typiquement d’un ordre de grandeur. De plus, ils sug-
gèrent que les mêmes mécanismes de deutération du methanol sont à l’oeuvre dans
les protoétoiles de masse intermédiaire et de faible masse. Les rapports [CH2DOH][CH3OD]
mesurés dans ces sources sont très proches. Nous constatons donc une diﬀérence de
deutération selective du méthanol en fonction de la masse des protoétoiles. D’autre
part, nous observons que dans toutes les sources étudiées, le rapport [CH2DOH][CH3OD] dif-











Table 4.5 – Luminosité, distance au soleil, densité de colonne de CH3OH (×1015 cm−2), température rotationnelle de CH3OH (K) et
rapport des densités de colonne des isotopologues deutérés du methanol [CH2DOH]/[CH3OD] pour diﬀérentes étoiles de faible masse, de
masse intermédiaire et massives. La colonne [CH2DOH]/[CH3OD] contient le rapport des abondances dérivé de la paire de raies aux fré-
quences 134.0655 GHz (pour CH2DOH) et 133.9254 GHz (pour CH3OD). Ces raies montrent de similaires Eup (∆Eup ∼4.2 K). La colonne
(<[CH2DOH]>/<[CH3OD]>) contient les rapports dérivés de la moyenne des densités de colonne (se reporter au § 4.3.4 pour de plus amples
précisions). Les valeurs pour les étoiles de faible masse (IRAS 16293, IRAS 4a, IRAS 4b and IRAS 2) et d’Orion IRc2 proviennent respec-
tivement de Parise et al. (2002), Parise et al. (2006) et Jacq et al. (1993). a (Parise et al. , 2006). b (e.g. Crimier et al. , 2009, 2010). c
(Bisschop et al. , 2007). d (Remijan et al. , 2004). e (Robberto et al. , 2005). f (Chernin & Wright, 1996).
Source Luminosity (L⊙) Distance (pc) Ntot(CH3OH) Trot(CH3OH) (K) [CH2DOH]/[CH3OD] <[CH2DOH]>/<[CH3OD]>
IRAS 16293 27 a 160 a 3.5± 0.4 85± 6 21+25
−9
IRAS 4A 6 a 220 a 0.7± 0.1 38± 3 14+6
−4
IRAS 4B 6 a 220 a 0.8± 0.3 85± 17 26+9
−6
IRAS 2 16 a 220 a 1.1± 0.4 207± 48 > 5.5
OMC2FIR4 1 · 103 b 450 b 1.4+2
−0.8 48± 24 9 ± 3 8 ± 7
Cepheus E 1 · 102 b 730 b 0.5+0.8
−0.3 44± 31 20± 5 18± 5
W3(H2O) 2 · 104 c 2000 c 13+3
−2 133± 17 < 0.9
G24.78+0.08 7 · 104 d 7700 d 9.3+7
−4 113± 44 < 1.4
Orion IRc2 5 · 103 e 450 f 84± 8.0 112± 11 1.1 − 1.5
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Figure 4.8 – Les rapports d’abondance R= [CH2DOH][CH3OD] , entre les isotopologues deu-
térés du méthanol, déduits des observations d’étoiles massives (en noir), d’étoiles de
masse intermédiaire (en bleu) et d’étoiles de faible masse (en rouge). Ces rapports
sont tracés en fonction de la luminosité de l’étoile. Les diﬀérents rapports et lumino-
sités sont extraits de Parise et al. (2006) pour les étoiles de faible masse et de Jacq
et al. (1993) pour le coeur chaud et dense Orion Irc2. Les autres rapports sont dé-
duits de nos observations. A noter que la limite supérieure reportée dans la table 4.5
pour la protoétoile massive G24.78+0.08 n’est pas présente sur la ﬁgure. Cette ab-
sence est liée à l’identiﬁcation incertaine de la raie de CH3OD à 133.9254 GHz. La
ligne en pointillée représente la valeur de R prédite par un modèle de chimie sur les
grains (Charnley et al. , 1997).
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(1997). Dans les étoiles de faible masse et de masse intermédiaire, il est largement
supérieur à la prédiction tandis que dans les étoiles massives il est signiﬁcativement
en deçà. En conséquence, quelque soit la masse de la source, le rapport [CH2DOH][CH3OD]
mesuré en phase gaz n’est pas compatible avec les modèles actuels de deutération
du méthanol dans les manteaux des grains selon les processus décrits par (Tielens,
1983) (additions d’atomes H et D sur un solide de CO). De fait, des processus addi-
tionnels ou alternatifs dans le solide et/ou en phase gaz (post-évaporation) doivent
probablement se produire dans les diﬀérents types de protoétoiles.
4.5 Fractionnement du méthanol, étoiles et échanges H/D
Basé sur des travaux théoriques ou expérimentaux, nous discutons ici des diﬀé-
rents mécanismes s’opérant dans les grains et/ou en phase gaz, et susceptibles de
contraindre le rapport [CH2DOH][CH3OD] à des valeurs inférieures ou supérieures à la valeur
3, prédite par le modèle de Charnley et al. (1997).
4.5.1 Deutération sélective du méthanol dans les étoiles de faibles
masses et de masses intermédiaires.
Pour les étoiles de faible masse et de masse intermédiaire tout d’abord, diﬀérents
processus ont été suggérés dans le but d’expliquer la faible abondance de CH3OD
en comparaison à CH2DOH.
Premièrement, CH3OD pourrait être détruit préférentiellement dans la phase ga-
zeuse via des réactions de protonations (Osamura et al. , 2004). Ces réactions condui-
raient eﬀectivement à la formation des ions CH2DOH+ et CH3ODH+, qui par la
suite seraient soumis à une recombinaison dissociative. Dans un cas (CH2DOH+),
la réaction avec les électrons permettrait uniquement la formation de CH2DOH. En
revanche, dans l’autre cas (CH3ODH+) deux voix de synthèse sont possibles par
cette recombinaison, l’une formant CH3OD et la seconde CH3OH, réduisant ainsi
consécutivement l’abondance de CH3OD en phase gazeuse.
D’autre part, des expériences en laboratoire ont indiqué que des échanges H/D en
phase condensée pourrait également altérer la deutération originelle du méthanol.
Il est en eﬀet maintenant admis que les atomes D provenant de la phase gaz peuvent
réagir à la surface d’un grain de CO (e.g. Hidaka et al. , 2004; Nagaoka et al. , 2005)
et assurer la formation d’une partie du méthanol deutéré. L’enrichissement en deu-
térium, incluant les multiples deutérations, est cependant préférentiellement obtenu
par des échanges entre ces atomes D et le solide de méthanol hydrogéné lui même
(Watanabe & Kouchi, 2002). Les expériences de Nagaoka et al. (2005) et celles dé-
crites dans Watanabe & Kouchi (2008) ont eﬀectivement démontré que du méthanol
simplement, doublement et triplement deutéré sur sa fonction méthyle, pouvait être
formé par substitution H/D. Ces auteurs sont donc parvenus à expliquer l’enri-
chissement en deutérium du méthanol interstellaire, tel qu’il est observé dans les
étoiles de faible masse et de masse intermédiaire. En particulier, l’absence dans leur
expérience (la sensibilité de leur instrument ne permettait pas de les détecter) de
la molécule CH3OD est prétendue concorder avec sa faible abondance dans l’envi-
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ronnement gazeux des protoétoiles. Les travaux de Nagaoka et al. (2005) ne sont
cependant pas complètement représentatifs des conditions du milieu interstellaire.
En eﬀet, les glaces interstellaires sont présentes en tant que mélanges complexes où
H2O est la molécule majoritaire. De plus, les mécanismes de non deutération de
la fonction hydroxyle ne sont pas clairement démontrés, notamment parce que les
solides étudiés sont analysés par spectroscopie de masse après leur évaporation.
En complément les travaux présentés dans le Chapitre 3 et publiés dans Ratajczak
et al. (2009) ont proposé un mécanisme de perte du deutérium en phase solide.
Nous avons en eﬀet démontré que des échanges H/D se produisaient entre les grou-
pements hydroxyles des molécules d’eau et de méthanols deutérés (CD3OD), et ce
lorsque le mélange de glace était chauﬀé au dessus de 120 K. Ces échanges condui-
raient à la formation de CD3OH et HDO dans le mélange de glace. Du point de
vue astrophysique, la fonction hydroxyle du méthanol deutéré, molécule formée ef-
fectivement sur les grains (Nagaoka et al. , 2005), subirait une substitution D-H
lorsque les grains sont chauﬀés dans l’environnement protostellaire. In ﬁne, lorsque
ces molécules s’évaporeraient et retrouveraient la phase gazeuse, elles présenteraient
moins de deutériums sur leur groupement hydroxyle. Ce processus d’échange spon-
tané permet d’expliquer très simplement la deutération sélective du méthanol en
phase gazeuse. Il est capable de contraindre le rapport [CH2DOH][CH3OD] à des valeurs au
delà de celle prédite par le modèle de chimie sur les grains (<3) (Charnley et al. ,
1997). Observationnellement parlant, il s’accorde avec les abondances relatives des
isotopologues deutérés du méthanol dans les protoétoiles de faible masse (e.g. Parise
et al. , 2004, 2006) et de masse intermédiaire. Il n’exclut pas la formation du métha-
nol deutéré sur sa fonction hydroxyle. Il est de fait compatible avec les détections,
certes faibles mais bien présentes, de CH3OD dans les régions de formation stellaire
de faible masse.
4.5.2 L’énigme du fractionnement du méthanol dans les étoiles
massives
Les mécanismes (e.g. Osamura et al. , 2004; Nagaoka et al. , 2005; Ratajczak et al.
, 2009) évoqués indiquent une forte sélectivité de deutération du méthanol du coté
méthyle et tendent à expliquer la réduction de l’abondance de CH3OD en compa-
raison à CH2DOH, telle qu’elle est observée dans les sources protostellaires de faible
masse et de masse intermédiaire. En revanche, ils échouent lorsqu’il s’agit d’expliquer
le faible rapport mesuré en direction des étoiles massives (W3(H2O), G24.78+0.08
et Orion IRc2) pour lesquels [CH3OD]∼[CH2DOH] ou [CH3OD]>[CH2DOH] .
Premièrement les temps caractéristiques impliqués dans la formation de ces sources
sont cependant plus courts. De fait, la phase froide favorable à la formation des
molécules sur les grains, est moins longue.
D’autre part, la température du gaz dans les coeurs chauds massifs peut être si-
gniﬁcativement plus élevée qu’au sein des étoiles de faible masse et de masse inter-
médiaire. Les températures rotationnelles de CH3OH réportées dans la table. 4.5
conﬁrme cette tendance, à l’exception certes de la valeur de T mesurée dans IRAS
2. De fait ces caractéristiques propres aux étoiles massives pourraient expliquer ces
diﬀérences dans les rapports [CH2DOH][CH3OD] mesurés.
A la suite des travaux pionniers de Charnley et al. (1997), Osamura et al. (2004)
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ont notamment examiné l’impact d’une augmentation de 50 à 100 K de la tempé-
rature du gaz, en utilisant un réseau chimique typique d’une étoile massive. Ils ont
montré, entre 50 et 100 K, que le rapport [CH2DOH][CH3OD] décroissait d’une valeur quelque
peu supérieure à 3 jusqu’à ∼1. Ils attribuaient cet eﬀet à la réaction entre CH3OH
et H2DO+ (donneur de deutéron en phase gazeuse à 100 K) :
H2DO
+ +CH3OH→ CH3OHD+ +H2O, (4.19)
et à la recombinaison dissociative successive formant CH3OD et CH3OH. Cepen-
dant, aﬁn de réduire le rapport [CH2DOH][CH3OD] en deçà de 3, le rapport d’abondance
[HDO]/[H2O] devait être incroyablement large, précisément autour de 0.1, au contraire
de la plupart des observations ([HDO]/[H2O]<0.1) (e.g. Parise et al. , 2003; Dartois
et al. , 2003; Liu et al. , 2011; Coutens et al. , 2011).
Des processus d’isomérisation avaient aussi été proposés par Charnley et al. (1997).
Cette interconversion était susceptible de contraindre l’abondance de [CH3OD] a
une valeur voisine de [CH2DOH], telle qu’observée dans Orion IRc2. Toutefois les
calculs quantiques d’Osamura et al. (2004) ont démontré que les réarrangements
internes du méthanol deutéré ou non (sous sa forme neutre, ionique ou protonné)
ne peuvent se produire eﬃcacement à basse température (<300 K). Autrement dit,
l’interconversion en particulier entre CH3OD et CH2DOH, par mobilité du deuté-
rium d’un groupe fonctionnel du méthanol à l’autre, n’est pas envisageable.
L’echec de ces mécanismes conduit à admettre que la deutération du méthanol dans
les protoétoiles massives, pour lesquelles l’abondance de CH2DOH est pratiquement
identique ou inférieure à celle de CH3OD, reste pour le moins mystérieuse.
Elle peut être liée au faible enrichissement en deutérium de ces sources en compa-
raison aux étoiles de faibles masses (Parise, 2004; Ceccarelli et al. , 2007). Il est
également important de souligner que les distances par rapport au soleil demeurent
considérablement plus élevées pour les étoiles massives que pour les autres types de
sources (Tab. 4.5). En conséquence, les régions sondées sont beaucoup plus étendues
dans ces objets massifs, pouvant aﬀecter la mesure du rapport [CH2DOH][CH3OD] si la distri-
bution spatiale à longue échelle de ces deux isotopologues deutérés est diﬀérente.
Quoiqu’il en soit, des études théoriques et expérimentales, en particulier sur les
échanges H/D dans les glaces, sont déﬁnitivement indispensables pour améliorer
notre compréhension de la chimie du deutérium dans ces sources massives. In ﬁne,
une révision complète de la deutération et des mécanismes impliqués dans ces en-
vironnements stellaires semble inévitable. Dans ce contexte, il est intéressant de
noter que Thi et al. (2010) ont démontré très récemment qu’un rapport d’abon-
dance [HDO]/[H2O] élevé (> 10−2) pouvait être obtenu dans un gaz dense (nH >
106 cm−3) et chaud (T = 100 à 1000 K), à travers en particulier des réactions
neutre-neutre et de photo-dissociation.
4.5.3 Une deutération sélective généralisée à d’autres molécules
interstellaires
En plus des eﬀorts de modèles et de compréhension de la deutération du métha-
nol dans les diﬀérentes types de sources protostellaires, de nouvelles observations
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sont cruciales pour évaluer si d’autres espèces interstellaires avec des groupes fonc-
tionnels singuliers (HCOOCH3, HCONH2 and CH3NH2 par exemple) présentent
également une deutération sélective.
Les résultats du Chapitre 3 suggèrent que des processus similaires d’échanges spon-
tanés dans les manteaux glacés peuvent se produire entre d’autres groupes fonction-
nels, tel que les groupements amines ND. Des substitutions isotopiques ont en eﬀet
été observés expérimentalement dans le mélange de glaces CD3ND2 :H2O. Dans
la mesure où aucun processus additionnel ou alternatif post évaporation n’inter-
vient, CH2DNH2 devrait être, en conséquence, signiﬁcativement plus abondant dans
les environnements protostellaires que CH3NHD. Malheureusement, seule l’espèce
CH3NHD a été identiﬁée provisoirement (Fourikis et al. , 1977) mais sa détection
fut réfutée quelques années plus tard par MacLeod et al. (1979).
Cela étant la détection des isotopologues deutérés de la méthylamine fournirait
des données pertinentes quand à la deutération de molécules complexes organiques
(COMs) interstellaires. Le rapport [CH2DNH2]/[CH3NHD] pourrait probablement
être mesuré, ce qui appuierait peut être le mécanisme proposé dans cette thèse et
démontré au Chapitre 3. Cependant les fréquences de CH3NHD ne sont connues à
ce jour que dans le centimétrique et n’autorisent pas son observation dans le milli-
métrique. In ﬁne les fréquences de CH2DNH2 ne sont pas encore connues.
D’autres COMs, potentiellement sensibles au même mécanisme d’échange isoto-
pique, présente un intérêt interstellaire tout aussi grand. La formamide (HCONH2)
par exemple, la plus simple molécule interstellaire contenant une liaison peptide
C(O)NH, fut premièrement découvert par Rubin et al. (1971) en direction du centre
galactique, Sgr B2 et possiblement vers Sgr A, deux régions de formation d’étoiles
massives. En phase gaz, cette molécule peut potentiellement se former lors de la ré-
action entre NH2 et H2CO. Les modèles courants en phase gazeuse sont cependant
incapables de reproduire l’abondance (∼10−11 - 10−9) observée dans les cœurs denses
et chauds d’Orion KL et Sgr B2(N) (e.g. Turner & Lubowich, 1991; Hollis et al. ,
2006). Le scénario le plus probable consiste donc à former cette espèce à la surface
des grains. De récents travaux expérimentaux ont démontré que cette molécule peut
être synthétisée par irradiation VUV d’un solide HNCO (Raunier et al. , 2004) ou
par photolyse d’un solide NH2CH2OH. Ces voies de synthèse n’ont cependant jamais
été observationnellement conﬁrmées. Il faudrait pour cela que la formamide, ainsi
que la variété d’isotopologues deutérés qu’elle possède (jamais observés), soient dé-
tectés dans un échantillon conséquent de sources aux caractéristiques variées ; et ce
dans le but de contraindre suﬃsamment les rapports d’abondances. Leur détections
(ou limites supérieures) et celle de l’espèce mère dans des étoiles de faible masse
(régions où les COMs sont les plus abondants) fourniraient des contraintes cruciales
sur l’origine et les voies de synthèse de la formamide interstellaire. De même elles
permettraient de mieux appréhender les diﬀérences de chimie (du deutérium) entre
les protoétoiles massives d’une part, et de faible masse et de masse intermédiaire
d’autre part. Dans ce but, un proposal a été soumis au 30m à l’IRAM en février
2011. La source visée était une étoile de faible masse, IRAS 16293-2422. Outre les
raisons scientiﬁques évoquées en amont, la formamide a également été sélectionnée
par choix stratégique. En eﬀet, cette espèce et d’autres molécules doivent être étu-
diées dans le cadre d’un projet d’ANR baptisé FORCOM, dont l’IPAG est pilote. Or
très récemment, les fréquences dans le millimétrique de ses isotopologues deutérés
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ont idéalement été déterminées par nos collaborateurs (Margules Laurent (PhLAM
- FR) ; Motiyenko Roman (PhLAM - FR), permettant leur recherche astronomique.
Par ailleurs, le proposal soumis a été classé B mais l’IRAM ne nous a pas permis de
bénéﬁcier du temps d’observation imparti. De fait, nous avons soumis de nouveau
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La conclusion sera constituée de deux parties. Dans une première partie, nous
présenterons les résultats majeurs de cette thèse. Le lecteur trouvera des résultats
expérimentaux et observationnels. Ils seront discutés en rapport avec le contexte as-
trophysique actuel. Enﬁn, dans une dernière partie, nous évoquerons les perspectives
de cette thèse, incluant travaux potentiels et collaborations futures.
5.1 Synthèse des résultats
Les résultats de cette thèse peuvent être découpés en deux volets :
• Premièrement, nous démontrons que des substitutions isotopiques H/D se pro-
duisent dans des mélanges intimes de glace, entre des composés organiques
et l’eau. Ces échanges H/D s’opèrent au cours de la cristallisation de l’échan-
tillon, avant sa sublimation. Notre étude cinétique indique de plus que les
barrières d’activation pour ces deux processus sont relativement élevées, ce
qui les rendent ineﬃcaces à basse température. La constante de vitesse de
l’échange dans le domaine de température 120-140 K est comparée à des cal-
culs semi-classiques basés sur un traitement ab initio. Ces calculs suggèrent
qu’aux températures typiques des nuages interstellaires, ces deux processus
seraient en eﬀet gelés. Enﬁn nous suggérons que ce mécanisme d’échange
hydrogène-deuterium pourrait avoir lieu à la surface ou dans les manteaux
des grains cosmiques et pourrait être responsable de la deutération sélective
du méthanol dans les protoétoiles de faible masse (Parise et al. , 2006).
• Deuxièmement nous montrons, par le biais d’observation millimétrique de la
molécule de méthanol, que la deutération sélective du méthanol est directe-
ment liée à la masse de la protoétoile.
158 Chapitre 5. Conclusion et Perspectives
5.1.1 Les échanges H/D
Nous avons démontré expérimentalement, via le système de codéposition décrit
au Chapitre 2, qu’il se produit des échanges H/D à basse température dans des mé-
langes intimes de glace H2O :CD3OD et H2O :CD3ND2. La substitution isotopique
s’accomplit à travers vraisemblablement les liaisons hydrogènes de la glace à partir de
110 K entre les groupements amines de CD3ND2 et l’eau, et à partir de 120 K entre
les groupements hydroxyles de CD3OD et l’eau. Divers mécanismes sont probable-
ment impliqués dans ces échanges H/D. Il pourrait s’agir de réactions acido-basiques
bien qu’elles soient peu probables dans le cas du mélange H2O :CD3OD. Un méca-
nisme plus généraliste, centré autour de la formation de complexes moléculaires dans
la glace, pourrait être au centre de ces échanges, le transfert protonique procédant
ensuite par eﬀet tunnel à travers les liaisons hydrogènes. D’une manière générale, la
physique autour de ce processus n’est pas encore comprise même si, sans conteste,
ce processus est lié à la mobilité du proton dans la glace et à la liaison hydrogène.
Une corrélation entre échange isotopique et cristallisation est par ailleurs montrée,
les échanges H/D prenant part pendant ou au moment de la transition amorphe
cristalline. Les barrières d’activation déduites de notre étude expérimentale sont en
eﬀet voisines aux barres d’erreurs près pour ces deux processus : ∼6745±394 K
pour les échanges H/D versus 8100±750K pour la cristallisation. Elles de-
meurent, de plus, relativement élevées, témoignant de l’ineﬃcacité de ces processus
à basse température. L’extrapolation à des températures plus faibles d’une part,
et l’étude de la réaction d’échange par eﬀet tunnel à partir de calculs quantiques
en collaboration avec Phillip Peters (Laboratoire de Physique des Lasers, Atomes
et Molécules de Lille), suggèrent clairement et eﬀectivement que ces processus sont
gelés à très basse température.
Dans les conditions interstellaires, ces échanges se produiraient dans les manteaux
de glace des grains cosmiques, avant leur évaporation, au cours de la cristallisation.
Certains groupes fonctionnels, dont la fonction hydroxyle de CH3OD ou la fonc-
tion amine de CH3NHD, subiraient une substitution D-H lorsque ces grains sont
chauﬀés dans l’environnement protostellaire. In ﬁne, lorsque les molécules s’évapo-
reraient et retrouveraient la phase gazeuse, elle présenteraient moins de deutérium
sur les groupes fonctionnels altérés par l’échange. Observationnellement parlant, ce
mécanisme s’accorde avec les abondances relatives des isotopologues deutérés du
méthanol dans les protoétoiles de faible masse (e.g. Parise et al. , 2004, 2006). En
outre, ces échanges pourraient même se produire, sur des échelles de temps cepen-
dant beaucoup plus longues, au cours de la lente et partielle réorganisation struc-
turale de la glace amorphe. Ils pourraient également être stimulés par des sources
capables de générer de la mobilité protonique : photolyse (Weber et al. , 2009), ra-
diolyse (Wooldridge & Devlin, 1988) ou même la présence de dopants (NH3, HCl
par exemple (Johari, 2002)). D’autres processus comme la ségrégation (Ehrenfreund
et al. , 1998), au contraire, pourraient limiter les substitutions H/D en phase solide.
Aux températures typiques des nuages interstellaires (10 - 20 K) et compte tenue
des temps dynamiques d’évolution de ces nuages, ce processus serait en revanche
gelé.
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5.1.2 Deutération selective du méthanol en fonction de la masse
des protoétoiles
Premièrement, nos récentes observations conﬁrment les conclusions de Jacq et al.
(1993) suggérant que le rapport [CH2DOH][CH3OD] est signiﬁcativement plus bas dans les
étoiles massives que dans les protoétoiles de faible masse. Deuxièmement elles sous-
entendent que des processus similaires de deutération du méthanol sont à l’œuvre
dans les protoétoiles de faible masse et de masse intermédiaire. Les rapports [CH2DOH][CH3OD]
mesurés dans ces sources sont très proches. Enﬁn les rapport [CH2DOH][CH3OD] déduits des
observations en phase gaz ne sont pas compatibles avec les modèles actuels de deu-
tération du méthanol dans les grains selon les processus décrits par (Tielens, 1983)
(additions d’atomes H et D sur un solide de CO).
Récemment, des mécanismes en phase gaz (Osamura et al. , 2004) ou sur/dans les
grains cosmiques (Nagaoka et al. , 2005) couplés à des modèles quantiques Goumans
(2011) ont été proposés et sont capables d’expliquer les valeurs du rapport [CH2DOH][CH3OD]
mesurés en direction des protoétoiles de faible masse et de masse intermédiaire. En
outre, les résultats présentés au § 5.1.1 proposant un mécanisme d’échange H/D
en phase solide demeurent également en accord avec les observations autour de ces
types de sources. A contrario la deutération du méthanol dans les étoiles massives
pour lesquelles [CH3OD]∼[CH2DOH] ou [CH3OD]>[CH2DOH] n’est pas comprise.
Ce faible rapport [CH2DOH][CH3OD] pourrait être lié aux caractéristiques singulières de ces
protoétoiles (temps de formation, température, distance par rapport au soleil, faible
enrichissement en deutérium en comparaison aux étoiles de faible masse (Parise,
2004; Ceccarelli et al. , 2007),...). Pour autant, aucun mécanisme ou modèle ac-
tuel n’est capable de contraindre le rapport [CH2DOH][CH3OD] aux valeurs mesurées dans les
protoétoiles massives.
5.2 Perspectives
Cette thèse est un travail novateur couplant expériences et observations. Elle
s’inscrit dans un projet à plus long terme visant à mener de front expériences,
observations et modélisations. L’inclusion très récente d’un modèle quantique en
collaboration avec Phillip Peters montre une des formidables perspectives oﬀertes
par cette thèse.
Nous détaillons alors dans cette partie, quelques unes de ces perspectives à court
terme et à plus long terme.
5.2.1 Perspectives expérimentales
Tout d’abord, notre étude cinétique demande d’être complétée par d’autres me-
sures expérimentales (autrement dit le mélange CD3OD :H2O doit être étudié à
d’autres températures) aﬁn d’améliorer la précision de nos résultats.
De plus l’étude expérimentale des échanges a porté jusque là sur des molécules
deutérées diluées à faible concentration dans une glace d’eau. Nous savons cepen-
dant, pour le méthanol, que le rapport [CH3OH]/[H2O] peut être très élevé dans
les glaces des grains de poussière de quelques sources protostellaires (>20%) (e.g.
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Dartois et al. , 1999; Pontoppidan et al. , 2003; Bottinelli et al. , 2010). Il serait
alors intéressant d’observer le comportement des échanges isotopiques en présence
de concentration en méthanol deutéré plus élevée. Il s’agirait de conduire des ex-
périences qualitatives, à l’aide du dispositif cyogénique de codéposition décrit au
Chapitre 2, en variant la concentration en CD3OD dans le mélange. Comme discuté
ci-dessus, des eﬀets de ségrégation sont attendus, qui devraient limiter le mécanisme
d’échange.
De plus, il pourrait être étudié d’autres molécules (ammoniac (NH3), formamide
(HCONH2),...), portant des groupes fonctionnels voire des liaisons doubles ou triples
(acétylène (C2H2),...), sujets ou potentiellement sujets au même mécanisme d’échange
isotopique en phase condensée. Ces nouvelles études permettront d’étendre ce pro-
cessus à une variété d’espèces d’interêt astrophysique ou pouvant révéler un intérêt
astrophysique. Pour chaque molécule capable d’échanger son deutérium, des études
cinétiques similaires à ce qui a été mené au cours de cette thèse, pourront par ailleurs
être réalisées.
D’autre part des études concernant les eﬀets de la photolyse sur la cinétique de
ces échanges devraient être conduites. Une lampe UV est potentiellement adaptable
au système de codéposition dont dispose l’IPAG et pourrait permettre de réaliser
une telle étude. Outre accélérer les échanges en phase cristalline, le rayonnement
UV pourrait également assurer le développement de ces substitutions H/D en phase
amorphe, à des températures de fait beaucoup plus basses. Cela impliquerait que
dans les conditions interstellaires, ces échanges pourraient s’opérer dans les man-
teaux de glace des grains cosmiques pendant des phases un peu plus froides de
formation stellaire.
Il pourrait aussi être couplé à la spectroscopie infrarouge d’autres techniques telle
que l’EXAFS, la spectrométrie de masse,... pour un suivi quantiﬁé plus précis du
transfert H/D ou pour simplement étudier l’évolution de mélanges de glace au cours
du temps et du chauﬀage (en particulier, la transition amorphe-cristalline). Nous
savons désormais que les processus d’échange et de cristallisation sont fortement liés
mais nous ne connaissons pas dans quelle mesure l’intégralité de l’échange pour-
rait être convertie au sein d’une phase amorphe de glace. Le système cryogénique
de codéposition est malgré tout diﬃcilement transportable et son adaptation à un
dispositif d’analyse autre qu’actuel n’est pas évidente.
5.2.2 Perspectives observationnelles
Tout d’abord, nos nouvelles mesures du rapport [CH2DOH][CH3OD] doivent être com-
plétées par d’autres observations dans des sources du même type (massives et de
masse intermédiaire). Cela permettrait d’améliorer la statistique de détection de ces
molécules multiplement deutérées et de leur niveau de deutération, dans ces envi-
ronnements. Nous rappelons, qu’exceptée la mesure de ce rapport dans Orion (Jacq
et al. , 1993), il existe à ce jour que des limites supérieures de ce rapport extraites
des observations en direction d’étoiles massives.
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De plus, nous ne connaissons pas à l’heure actuelle, les mécanismes de deutéra-
tion à l’oeuvre dans les étoiles massives. Une révision complète de la deutération et
des mécanismes impliqués dans ces environnements stellaires semble inévitable. La
recherche d’autres espèces deutérées suceptibles de présenter la même sélectivité de
deutération que le méthanol ou une variabilité importante du rapport d’abondance
de ses isotopologues deutérés en fonction de la masse de la source, parait également
indispensable.
D’une part, les rapports d’abondance des isotopologues deutérés de ces espèces, s’ils
sont mesurés, fourniraient des données cruciales pour contraindre les processus de
formation et de deutération des molécules en fonction du type de source.
D’autre part si de telles molécules venaient à être découvertes, les mécanismes
d’échange H/D sur les grains pourraient être encore d’avantage mis à l’honneur.
Ces observations pourraient en eﬀet être moteur d’études expérimentales sur les
échanges H/D, et inversement comme évoqué au § 5.2.1.
Dans ce cadre là, la méthylamine, sujette au mécanisme d’échange H/D (cf Cha-
pitre 3), constitue un candidat intéressant. Les isotopologues deutérés de cette mo-
lécule n’ont par ailleurs jamais été détéctés MacLeod et al. (1979). Certes les fré-
quences dans le millimétrique ne sont pas connues à ce jour, ce qui empêche son
observation avec le radiotélescope de 30m de l’IRAM. A court terme, les fréquences
dans le millimétrique devraient être déterminées par nos collaborateurs (Margules
Laurent (PhLAM - FR) ; Motiyenko Roman (PhLAM - FR), permettant leur re-
cherche astronomique.
In ﬁne, un proposal dans le but de détecter la formamide dans Iras16293, espèce po-
tentiellement sujette aux échanges H/D dans la glace, a été classé B (cf Chapite 4).
Nous pouvons donc fortement espérer disposer du temps d’observation demandé.
Si la formamide venait alors à être détectée, sa détection entrainerait, d’une part,
la soumission d’un second proposal visant à détecter ses isotopologues deutérés, et
d’autre part, des études expérimentales sur les substitutions isotopiques.
5.2.3 Perspectives théoriques
Nous avons vu précédemment que notre étude cinétique des échanges isotopiques
en phase solide, n’est envisageable que sur une gamme étroite de température. Les
mécanismes impliqués dans les échanges en phase condensée sont par ailleurs très
mal compris. Si nous voulons pouvoir fournir des grandeurs cinétiques caractéris-
tiques du processus aux modèles astrophysiques gaz-grain actuels (e.g. Garrod &
Herbst, 2006; Chang et al. , 2007; Aikawa et al. , 2008; Taquet et al. , 2011), nous
devons déﬁnitivement faire appel à des théoriciens. Notre collaboration avec l’équipe
de Lille (Laboratoire de Physique des Lasers, Atomes et Molécules de Lille) a en
particulier permis de déterminer une limite supérieure de la constante de vitesse
de ce processus à très basse température (entre 0 et 120 K), là où les expériences
échouaient. Nous espérons être dans un futur plus ou moins proche en mesure d’in-
clure les échanges H/D dans des modèles de chimie gaz-grain. Dans ce cadre là,
une collaboration au sein de l’IPAG débutera très prochainement avec notemment
le modélisateur Vianney Taquet, qui développe actuellement un modèle de ce type.
En conclusion, il est déﬁnitivement indispensable de mener de nouvelles observa-
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tions, expériences et études théoriques, pour améliorer notre compréhension de la
chimie du deutérium dans les diﬀérents types de source protostellaire.
Annexe A
AnnexeA
A.1 Le code de chimie Astrochem
Pour l’étude des abondances des espèces en phase gaz, nous utilisons un code
de chimie, Astrochem, développé par Sebastien Maret de l’Institut de Planétologie
et d’Astrophysique de Grenoble (IPAG). Ce code permet d’étudier la chimie dans
les nuages denses. Il calcule en eﬀet, les abondances d’espèces chimiques en phase
gaz et en fonction du temps, dans un nuage froid moléculaire isotherme, isodense, et
protégé du champ de radiation interstellaire. Une source plus réaliste serait certes
modélisée par un gradient de température et de densité.
Le code Astrochem se base sur un modèle construit pour TMC-1 (Taurus molecular
cloud) à 10 K ou 100 K avec une densité de 104 cm−3 avec des conditions initiales et
physiques à peu près équivalentes. Par ailleurs, Av l’extinction visuelle en magnitude
dont la valeur est ﬁxée à 20 mag, est typiquement celle des nuages denses protégés du
champ de radiation interstellaire par les poussières. La température du gaz (Tgaz)
est présumée égale à la température des grains (Tgrain). Nous utilisons un taux
d’ionisation de l’hydrogène moléculaire par rayonnement cosmiques, ζ, de 1.3 ×
10−17 s−1. In ﬁne les abondances atomiques initiales sont extraites de Wakelam
et al. (2006). Le réseau de réactions chimiques est celui de Herbst & Osamura
(2008). Les équations cinétiques diﬀérentielles sont résolues via le solver ODE (stiﬀ
ordinary diﬀerential equation). Les constantes de réaction dépendent du type de
réaction et sont données sous forme de lois empiriques.
A.2 La formation de H2
Historiquement, (McCrea & McNally, 1960) sont les premiers a considéré le grain
comme un catalyseur de la formation de H2 :
H+H+ grain→ grain + H2 (A.1)
Par la suite, Gould & Salpeter (1963) reprennent ces travaux et étudient plus pré-
cisément la formation et la dissociation de cette molécule dans les régions HI, en
incluant évidemment les grains de poussières pour ces deux réactions.
Dans les années 1970, dans l’élan des travaux sur la formation d’H2, Hollenbach
& Salpeter (1970) et Hollenbach & Salpeter (1971) prennent en compte les grains
de poussière comme une surface imparfaite aux multiples irrégularités. Ils sont par
ailleurs les pionniers dans le développement d’un modèle capable de déterminer la
mobilité de H et l’eﬃcacité de recombinaison de deux atomes d’hydrogène sur la
surface des grains. Leur principale conclusion est qu’une forte proportion de l’hy-
drogène moléculaire est formée en utilisant les grains comme catalyseurs. In ﬁne, en
1978 avec les travaux de (Goodman, 1978) germe l’idée que la molécule H2 se forme
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lorsque les atomes d’hydrogènes, initialement physisorbés sur la surface de grains,
migrent de site en site.
Le formalisme suivant est utilisé dans le code de chimie Astrochem :
les H provenant de la phase gaz sont supposés se coller sur les grains avec une vitesse
moyenne < v(H) >. La probabilité de collage est de 100%. De plus la température
du gaz (Tgaz) est présumée égale à la température du grain (Tgrain). A la surface




H2 + grain (A.2)






× k′ × n(H)× ngr (A.3)
avec n(H) et ngr le nombre respectif par cm3 d’atomes H et de grains. Nous déﬁnis-





k représente la constante de vitesse à un coeﬃcient 12 près de la réaction décrite par
l’équation A.2. Il se déﬁnit par :
k = fH× < v(H) > ×Sgr (A.5)
avec fH le coeﬃcient d’eﬃcacité de la réaction entre deux H, Sgr la section eﬃcace
moyenne des grains.
On déﬁnit alors nH de la manière suivante :
nH = n(H) + 2 ∗ n(H2) (A.6)
Il représente le nombre total d’atomes d’hydrogène par cm3 à la fois sous forme






on obtient alors :
dn(H2)
dt
= RH × n(H)× nH (A.8)
A partir de l’équation A.3, nous déﬁnissons alors une constante KH de la manière
suivante :
KH = RH × nH (A.9)
ce qui conduit à :
d(n(H2))
dt
= KH × n(H) (A.10)
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avec τ = 12KH et E =
nH
2




× (1− exp(−2KH t)) (A.12)
L’équation A.12 représente l’expression analytique de l’abondance attendue en fonc-
tion du temps pour la molécule H2.
Nous devons dès lors déterminer la constante RH . Elle permettra de déterminer
la constante K. Gould & Salpeter (1963) utilisaient pour leur modèle un nH de
10 cm−3 (nous gardons cette valeur pour calculer le rapport ngrnH qui ne dépend pas
de la valeur de nH (cf Equation. A.13). Nous prendrons pour les calculs ﬁnaux un
nH de 104 cm−3, en meilleur accord avec les observations récentes) et une masse




= ngr ×mgr (A.13)
ρH = nH ×mH (A.14)
Le rapport de la densité d’hydrogène gazeux sur la densité de poussière est ef-
fectivement admis à environ 100 (Eq. A.13). Sa valeur s’appuie sur des observa-
tions du milieu interstellaire en considérant de longues lignes de visée traversant un
certain nombre de nuages interstellaires (Knapp & Kerr, 1974). Nous connaissons
mH = 1.67 × 10−24 g donc ρH = 1.67 ×10−23 g.cm−3. Nous en déduisons alors ρgr
= 1.67 ×10−25 g.cm−3, approximée à 10−25 g.cm−3 par Gould & Salpeter (1963).








× π × r3gr (A.16)
En prenant un rayon de grain de 0.1 µm, nous obtenons V = 4.18× 10−15 cm3 soit
mgr = 4.6× 10−15 g.
Nous déduisons alors que ngr = 3.63 ×10−11 cm−3 et que le rapport ngrnH est égal à
3.63× 10−12. Nous retrouvons ici l’ordre de grandeur des valeurs du rapport admis
dans les modèles (1.33 × 10−12 pour le modèle de Garrod et al. (2006)).
Nous avons de plus Sgr égal à 3.14 ×10−14 m2. Nous déﬁnissons :
< v(H) >=
√
8× kb × T
π ×mH (A.17)
ce qui donne < v(H) >≈ 459 m.s−1 et donc kH = fH × 1.44 × 10−5 cm3.s−1.
Nous obtenons alors RH = fH × 1.91 × 10−17 cm3.s−1. Pour fH = 0.5, RH est
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environ égal à 10−17 cm3.s−1, comme suggéré dans Garrod et al. (2006). Cette
valeur est cohérente avec les observations puisque Jura (1975) estimait à partir de
l’étude du spectre d’absorption de H2 une valeur indépendante de la température
pour RH , de 3× 10−17 cm3.s−1.
En prenant la valeur de RH de Jura (1975) et un nH de 104 cm−3 dans notre
modèle, la constante K (Eq. A.9) est égale à 9.5× 10−6 an−1.
A.3 Abondance du méthanol par astrochem
A.3.1 En phase gaz
Nous avons donc déterminé les abondances du méthanol pour un nuage molécu-
laire à 10 K ou 100 K (Fig. A.1). Nous parvenons au maximum à des abondances
en fonction de nH de l’ordre de 10−13, bien inférieures aux abondances observées
autour de 10−9.
A.3.2 Sur le grain
Nous supposons un réservoir inﬁni de H sur le grain. CO se colle sur le grain avec
une probabilité de 1 et une vitesse moyenne < v(CO) >. A la surface du grain, la
réaction entre les hydrogènes et CO se produit avec une eﬃcacité fCO. Le formalisme
qui est alors décrit ci-dessous pour modéliser la formation du méthanol sur le grain
est identique à celui utilisé pour la molécule H2 :
CO+ grain
kCO−−→ CH3OH (A.18)
La loi de vitesse s’écrit alors :
dn(CH3OH)
dt
= kCO × n(CO)× ngr (A.19)
avec n(CO) le nombre par cm−3 de molécule diatomique CO. kCO représente la
constante de vitesse de la réaction décrite par l’equation A.18 qui se déﬁnit par :






nous obtenons alors :
dn(CH3OH)
dt
= RCO × n(CO)× nH (A.22)
En supposant une masse mCO de 4.65 × 10−26 Kg, un rapport ngrn(H) égal à
1.33 × 10−12 (Garrod et al. , 2006), nous pouvons déterminer RCO en fonction
de fCO à partir des équations A.17, A.20 et A.21 :
RCO = fCO × 3.63 × 10−18 cm3.s−1
Nous incluons alors dans le réseau chimique la formation du méthanol sur les grains
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Figure A.1 – Abondance du méthanol en fonction de nH (nH = n(H)+2n(H2) ﬁxé
ici à 104 cm−3) pour un nuage moléculaire à 10 K et 100 K. Les abondances calculées
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Figure A.2 – Abondance du méthanol en fonction de nH (nH = n(H) + 2n(H2)
ﬁxé ici à 104 cm−3) pour un nuage moléculaire à 10 K et 100 K. Nous avons inclus la
formation du méthanol sur le grain à partir des précédents travaux de Garrod et al.
(2006). Le facteur fCO représente un facteur d’eﬃcacité pour la réaction entre les
hydrogènes et CO. Lorsque ce facteur vaut 0.003, nous parvenons à reproduire les
abondances observées en méthanol dans les nuages moléculaires à 10 et 100 K.
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en y injectant la valeur de RCO. Nous déterminons par la suite les abondances du
méthanol pour un nuage moléculaire à 10 ou 100 K (Fig. A.2). Nous parvenons à
reproduire, comme discuté dans Garrod et al. (2006), les abondances observées,
lorsque l’eﬃcacité d’hydrogénation de CO est ﬁxée à 0.003, pour un nuage molécu-
laire à 10 et 100 K.
Avec une simple inclusion des grains dans un modèle de chimie pure phase gaz, et
l’utilisation d’un paramètre libre : l’eﬃcacité de réaction entre CO et H (fCO), nous
parvenons à reproduire les abondances réelles observées, là où les modèles de chimie
pure phase gaz échouaient.
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Table B.1 – X() représente le rapport d’abondance de l’espèce deutéré () sur l’espèce mère déduit des observations en direction de plusieurs
sources. Les sources indiquées en bleu caractérisent les protoétoiles de faible masse. a (Reférence : van Dishoeck et al. , 1995; Gensheimer
et al. , 1996; Roueﬀ & Gerin, 2003; Parise et al. , 2004, 2006; Roberts & Millar, 2007; Jørgensen & van Dishoeck, 2010; Bacmann et al. ,
2010; Liu et al. , 2011; Coutens et al. , 2011).
X() IRAS4A a IRAS4B a IRAS2 a L1448N a L1448mm a L1157mm a L1527 a IRAS16293-2422 a
X(HDCO) 0.2 0.13 0.17 0.094 0.29 0.16 1.7 0.15
X(D2CO) 0.12 0.046 0.052 0.077 0.24 ≤0.08 0.44 0.05
X(CH2DOH) 0.65 0.43 0.62 ≤1.8 ≤7.1 ≤5.4 - 0.37
X(CH3OD) 0.047 0.016 ≤0.08 ≤0.67 ≤2.5 ≤1.2 - 0.018
X(CHD2OH) 0.17 0.13 ≤0.25 ≤8.3 ≤3.9 ≤5.1 - 0.074
X(CD3OH) - - - - - - - 0.014
X(NH2D) - - - - - - - 0.1
X(ND2H) - - - - - - - -
X(HDO) - ≤ 0.01 ≤0.0006 - - - - 0.002-0.03
X(HDS) - - - - - - - -
X(DCN) - - - - - - - -
X(CH3D) - - - - - - - -
X(DCO+) - - - - - - - 0.01




















Table B.2 – X() représente le rapport d’abondance de l’espèce deutéré () sur l’espèce mère déduit des observations en direction de plusieurs
sources. Les sources indiquées en rouge représentent diﬀérentes comètes. Les sources indiquées en vert caractérisent des coeurs chauds massifs.
La source présentée en jaune représente un nuage sombre. b (Référence : Turner, 1990; Charnley et al. , 1997). c (e.g Meier et al. , 1998b,a;
Crovisier et al. , 2004; Kuan et al. , 2008; Charnley & Rodgers, 2009; Villanueva et al. , 2009; Hartogh et al. , 2011). d (Référence : Mauersberger
et al. , 1988; Jacq et al. , 1993; Roueﬀ et al. , 2000).
X() L134N d Orion KL b c Hale-BOPP C/2001Q4 c C/2002T7 c 8P/Tuttle c 103P/Hartley 2
X(HDCO) - 0.15 <0.1 - 0.28 - -
X(D2CO) - 0.003 - - - - -
X(CH2DOH) - 0.04 <0.01 - - - -
X(CH3OD) - 0.01-0.06 0.01 - 0.06 <0.03 - - -
X(CHD2OH) - - ≤0.0002 - - - -
X(CD3OH) - - - - - - -
X(NH2D) 0.1 0.03-0.06 ≤0.1 - - - -
X(ND2H) 0.005 - - - - - -
X(HDO) - >0.004 0.0003 - - 0.0004 0.0001
X(HDS) - - <0.2 - - - -
X(DCN) - - 0.002 - - - -
X(CH3D) - - - ≤0.06 - - -
X(DCO+) 0.2 - - - - - -
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Nous prenons ici la glace d’eau comme modèle pour déﬁnir quelques concepts
de physique indispensables à la compréhension du comportement des glaces lors des
échanges isotopiques. Mais les processus identiﬁés et analysés dans le cas de l’eau,
demeureront des postulats pour les mélanges de glace étudiés au Chapitre 3. L’eau
est une molécule présente à l’état solide dans diﬀérents milieux : terrestre, atmo-
sphérique ou encore interstellaire. Dans ce dernier, l’eau demeure le composé le plus
abondant des phases condensées, comme en témoignent certains spectres de protoé-
toiles. Sur ces spectres infrarouges, la détection de l’eau se traduit par une large
bande centrée vers 3260 cm−1 qui correspond au mode vibrationnel d’étirement des
groupements OH.
En outre la glace d’eau présente un important polymorphisme. Des études en la-
boratoire ont permis d’identiﬁer de nombreuses formes cristallines (Lobban et al. ,
1998) et trois amorphes dont la plupart sont obtenues à des hautes pressions (1000
GPa ≥ P ≥ 0,1 GPa) (Jenniskens & Blake, 1994; Lobban et al. , 1998). Dans les
conditions interstellaires (basse pression 10−13 Pa) (e.g. Greenberg, 1984; Lequeux,
2002) seules deux formes cristallines peuvent exister, dénommées Ih (Ice hexagonal)
et Ic (Ice cubic). Néanmoins dans les manteaux glacés des grains cosmiques, l’eau
est essentiellement présente sous forme de glace amorphe. La glace de ces grains
peut intervenir dans de nombreux processus physicochimiques du milieu interstel-
laire et elle est au centre d’échanges physico-chimiques. La formation de nouvelles
espèces créées à la surface ou lors d’échange peut être d’une importance capitale
pour expliquer l’existence de molécules dans l’univers.
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C.1 La liaison hydrogène et sa dynamique
C.1.1 La liaison hydrogène
Il est important de s’attarder quelque peu sur la liaison hydrogène puisqu’elle
est au cœur des mécanismes impliqués dans les transferts H/D en phase liquide
et solide. La liaison hydrogène représente le partage d’un atome d’hydrogène entre
deux atomes très électronégatifs (O, N, F) (Fig. C.1). La formation d’une liaison
hydrogène requiert (Amir, 2003) :
• un groupe donneur de liaison hydrogène. Il est constitué d’un atome électro-
négatif et d’un hydrogène lié par une liaison covalente polarisée simple.
• un accepteur de liaison hydrogène. Il est représenté par un atome électroné-
gatif avec fraction de charge négative et paire d’électron libre.
L’eau est le meilleur exemple d’un système impliquant des liaisons hydrogènes.
L’énergie d’une liaison hydrogène dans l’eau est relativement faible, de l’ordre de 25
KJ.mol−1 (soit environ 2100 cm−1 ou encore 3000 K), mais suﬃsamment importante
pour jouer un rôle fondamental en chimie et biologie (Tareste et al. , 2002).
Figure C.1 – Exemple de deux liaisons hydrogènes entre des molécules d’eau.
Généralement la dynamique de la liaison hydrogène s’étudie via la liaison co-
valente X-H (X pouvant être un atome O,N,F), appelé parfois vibrateur X-H. Les
eﬀets de la liaison hydrogène sur les fréquences du vibrateur XH demeurent beau-
coup plus riches en informations et interprétables que les changements de fréquences
de la liaison hydrogène H...X elle-même (Amir, 2003). Ces eﬀets peuvent être ana-
lysés en considérant l’énergie potentielle d’une liaison OH libre ou liée à une liaison
hydrogène (Fig. C.2). Quand la liaison OH est impliquée dans une liaison hydro-
gène, la courbe d’énergie potentielle est plus large et un second minimum apparaît.
Les deux minima mettent en évidence deux positions stables de l’hydrogène : la
première lorsqu’il est impliqué dans une liaison covalente (minimum le plus bas),
la seconde lorsqu’il est engagé dans une liaison hydrogène (minimum le plus élevé).
Nous voyons avec la ﬁgure C.2 que les ponts d’hydrogène aﬀaiblissent les liaisons
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Figure C.2 – Energie potentielle pour une liaison libre OH (trait plein) et pour une
laision OH liée (trait pointillé) (Amir, 2003).
X-H ou X-D. La barrière de potentiel, assez faible, indique que la liaison hydrogène
assure la migration de H le long de O...O.
C.1.2 Diffusion des protons
Lorsqu’on parle de la mobilité de H+, ce n’est pas le proton qui migre mais le
défaut de charge. Ce déplacement se fait en intervertissant une liaison hydrogène
faible avec une liaison covalente forte et vice versa (Amir, 2003). En pratique, le
transfert de charge induit une élongation de la liaison covalente (Cavillon, 2004).
Ce processus fait par ailleurs l’objet de nombreuses recherches expérimentales et
théoriques. Plusieurs arguments, comme le saut thermique, l’eﬀet tunnel du proton
causé par sa petite taille, les eﬀets de solvatation (c’est-à-dire le fait de tenir compte
de l’environnement et donc des liaisons hydrogènes), sont invoqués pour expliquer
ce mécanisme de transfert de charge à travers le réseau de liaisons hydrogènes. Ce
mécanisme joue par ailleurs un rôle prépondérant dans la physique de la glace.
Pour comprendre son mouvement, nous devons rappeler qu’une molécule d’eau
peut réaliser jusqu’à quatre liaisons hydrogènes. La molécule H2O est dit posséder
un nombre de coordination égal à quatre. Dans la partie gauche de la ﬁgure C.3, la
molécule d’eau entourée dispose de deux types de liaisons : deux liaisons covalentes
et deux liaisons hydrogènes. Cette molécule peut alors recevoir un proton de la
molécule voisine H3O+ détenant un nombre de coordination de trois, à condition
cependant qu’elle réduise son nombre de coordination également à trois. Dans cette
optique, la rotation d’une des molécules d’eau (1) provoquée par l’environnement










Figure C.3 – Passage d’un proton entre deux molécules d’eau (Maréchal, 2007).
induit simultanément une rupture de la liaison hydrogène (2). Cette rotation lui
confère le nombre de coordination adéquate, le même que celui de H3O+. L’excès
de charge positive sur H3O+ provoque alors le déplacement du proton le long de la
liaison hydrogène. La liaison hydrogène (3) va en conséquence évoluer vers une liaison
covalente. Le transfert de proton s’accompagne donc ici d’un profond réarrangement
du réseau de liaisons hydrogènes, puisque la molécule d’eau, possédant initialement
une conformation tétraédrique à quatre liaisons, passe à une conﬁguration plane à
trois liaisons. Ce réarrangement concerne non seulement les molécules directement
impliquées par le transfert, mais également la première couche de solvatation. Il
nécessite de plus, comme évoqué précédemment, la rotation des molécules d’eau du
réseau de liaisons hydrogènes. Ces rotations sont cependant gênées par les liaisons
hydrogènes elles-mêmes. Le taux de diﬀusion du proton sera donc limité par cette
étape de réorientation des molécules.
Le mouvement du proton le long d’un lien O-H—O ne requiert pas nécessairement de
rotation des molécules d’eau ; il peut se produire par eﬀet tunnel lorsque l’hydrogène
traverse la la barrière de potentiel qui le lie à deux oxygènes. Ce mouvement par
eﬀet tunnel peut se produire aussi bien à haute température qu’à basse température.
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C.2 La physique et chimie de la glace
C.2.1 Solide cristallin et solide amorphe
Avant d’aborder à proprement parler la physique et la chimie de la glace d’eau,
des concepts généraux doivent être déﬁnis. Tout d’abord un solide cristallin est com-
posé d’un empilement ordonné de molécules (ou de parties de molécules), c’est-à-dire
qu’un même motif est répété à l’identique selon un réseau régulier. La plus petite
partie du réseau permettant de recomposer l’empilement est appelée la maille cris-
talline. A l’opposé, un solide amorphe est constitué de molécules (ou parties de mo-
lécules) ne respectant aucun ordre à moyenne et longue distance, ce qui les distingue
des solides cristallins. Suivant la méthode de préparation, les solides amorphes sont
régulièrement qualiﬁés d’amorphes ou de vitreux. Selon la préparation ils présentent
en eﬀet :
• une structure comparable à des fragments minuscules de solide non organisé
(pour l’amorphe)
• et à celle des liquides, mais avec une viscosité bien plus élevée (comme le
verre, d’où la dénomination de vitreux). Un produit vitreux est qualiﬁé de
solide car il se comporte comme tel, capable de supporter son propre poids
sous l’eﬀet de la gravité. Contrairement à l’état cristallin, les solides amorphes
sont dans un état qui n’est pas stable car leurs propriétés thermodynamiques
ne sont pas à l’équilibre. Pour cette raison, le solide amorphe va évoluer au
cours du temps pour tendre vers l’organisation de l’état cristallin (Schmitt
et al. , 1992).
Contrairement au solide cristallin, les molécules d’un solide amorphe ou vitreux
sont agencées à grande échelle de manière désordonnées. En d’autres termes, ces so-
lides ne présentent pas de répétition en trois dimensions d’un motif structuré, ce qui
l’empêche de présenter des pics de diﬀraction caractéristiques de la maille cristalline
lorsqu’il est bombardé par des rayons X. Il peut exister un certain ordre à très pe-
tite échelle de l’ordre de quelques Angströms (Hancock & Zograﬁ, 1997). Certaines
techniques mettant en jeu un rayonnement plus pénétrant (diﬀraction des neutrons,
diﬀraction des électrons) peuvent laisser apparaitre des pics caractéristiques d’un
ordre à courte distance. La spectroscopie infrarouge permet de distinguer les struc-
tures cristallines des structures amorphes bien que la transition entre ces deux états
ne soit pas toujours clairement identiﬁable (Hagen, 1982; Schmitt et al. , 1989).
C.2.2 Formation des états amorphes et vitreux et Transition Vi-
treuse
De nombreux procédés peuvent générer la formation des états solides amorphes
ou vitreux. Ces états pour l’eau sont généralement obtenus par refroidissement. Le
solide amorphe est généralement formé par dépôt de vapeur lente sur un substrat
extrêmement froid (Watanabe & Kouchi, 2008). L’état vitreux est obtenu à l’inverse
lorsque la solidiﬁcation d’un état gazeux ou liquide se réalise si rapidement qu’elle
ne donne pas lieu à une nucléation et à un grossissement de cristaux (e.g. Velikov
et al. , 2001; Johari, 2005; Angell, 2008).
Il est généralement associé à cette phase une température appelée température de
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transition vitreuse et notée Tg. Lorsqu’on réchauﬀe un solide amorphe ou cristallin
à une certaine température, il peut en eﬀet passer dans un état vitreux caractérisé
par une modiﬁcation rapide des propriétés physiques, mécaniques, électriques et
thermiques du matériau (Rahman, 1995). Les propriétés physiques aﬀéctées peuvent
être du type :
• rhéologiques (viscoélasticité,...),
• thermodynamiques (chaleur spéciﬁque,...).
A contrario de la cristallisation, condensation ou fusion par exemple, la transition
vitreuse est une pseudo-transition car elle se produit sans libération ou absorption
de chaleur latente. Elle est de fait préférablement qualiﬁée d’état de transition plutôt
que de transition de phase (J. & Schmidt, 2004). De plus, elle n’est pas réversible.
In ﬁne, elle est aﬀectée par les conditions expérimentales telles que la vitesse de
chauﬀage ou de refroidissement.
Pour l’eau, cette transition vitreuse est observée autour de 136 K, bien que cette
température et cet état fassent l’objet de nombreuses controverses (e.g. Velikov et al.
, 2001; Angell, 2004; Yue & Angell, 2004; Johari, 2005; Souda, 2005; Capaccioli &
Ngai, 2011).
C.2.3 La glace d’eau
En 1933, Bernal & Fowler (1933) notent des similitudes dans les spectres Raman
des trois phases de l’eau (vapeur, liquide et solide). Ils en concluent que la structure
des molécules d’eau doit être similaire dans ces trois phases. Ils construisent alors
un réseau de glace vériﬁant plusieurs règles qui sont appelées aujourd’hui "les règles
de la glace". Ces règles peuvent être résumées en deux points :
• il n’existe que 2 atomes d’hydrogène adjacents à chaque atome d’oxygène
• il n’existe qu’un seul atome d’hydrogène entre deux atomes d’oxygène.
A. La coordination tétraédrique
La glace d’eau est un solide constitué de molécules d’eau. Ces molécules, composées
de deux atomes d’hydrogène et d’un atome d’oxygène, présentent une géométrie non
linéaire et un moment dipolaire qui leur permettent de créer, en phase condensée, des
liaisons hydrogènes. Chaque atome d’oxygène est relié via deux liaisons covalentes
et deux liaisons hydrogènes à quatre atomes d’hydrogène diﬀérents. Chaque molé-
cule est de fait entourée de quatre autres molécules d’eau disposées aux sommets
d’un tétraèdre régulier (Taillandier, 2006). On parle généralement de coordination
tétraédrique.
La glace cistalline est simplement formée d’un empilement régulier de ces tétra-
èdres. Les paramètres de maille de ces tétraèdres sont les longueurs des cotes :
a = b = 4,50 Å, c = 7,34 Å et la valeur de l’angle entre les atomes d’oxygènes vaut
120˚ (Taillandier, 2006). Cette maille élémentaire peut être reliée à diﬀérente struc-
ture. La structure hexagonale (Fig. C.4) apparait sous la forme d’un empilement
de couches de molécules d’eau perpendiculairement à l’axe c. Il existe également
d’autres structures telles que la structure cubique (Fig. C.4).






Figure C.4 – Représentation de la structure des phases hexagonales et cubiques de
la glace d’eau.
B. Le polymorphisme
La glace d’eau présente un important polymorphisme. Il a été observé une variété
importante de formes cristallines dont certaines sont présentées sur la ﬁgure C.5
(Eisenberg, 1997) et des formes amorphes ne se distinguant que par leur densité.
Aux basses pressions, seules les formes amorphes, Ic et Ih de la glace pourront
exister. Aux basses températures et basses pressions, conditions physiques extrêmes
des nuages moléculaires (à l’origine de la formation des étoiles), les glaces d’eau
amorphes et cubique seront les seules phases condensées d’eau détectables.
C. Glaces et condition de déposition
En refroidissant de l’eau liquide en dessous de son point de fusion, il se forme généra-
lement une structure cristalline hexagonale. De même, si la vitesse de refroidissement
est suﬃsamment rapide et selon les méthodes de préparations et températures de
dépôts, diﬀérents types de solide amorphe peuvent être obtenus.
Jenniskens et Blake ont en particulier étudié par diﬀraction électronique la structure
d’un échantillon de glace amorphe, déposé à 15 K et réchauﬀé jusqu’à sa sublimation
(aux alentours de 200 K). Ils ont en particulier noté qu’il existait, selon la tempé-
rature, diﬀérentes phases de glace amorphe (Jenniskens & Blake, 1994; Jenniskens
et al. , 1997). L’étude complète a révélé trois formes amorphes et deux formes cris-
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Figure C.5 – Diagramme de phase de l’eau extrait de Watanabe & Kouchi (2008).
tallines. De 15 K à environ 40 K, la glace obtenue est dite amorphe haute densité
et est notée Iah. En réalité cette forme d’eau amorphe n’existe pas en l’absence de
radiations ionisantes (Laﬀon & Parent, 2006) et dans ce cas sans l’impact du fais-
ceau d’électrons. La glace Iah est donc simplement une transformation d’une phase
amorphe normale de plus basse densité, noté Ial, sous l’impact de radiations (élec-
troniques, rayon X...). La densité d’une telle glace est de 1.1 g.cm−3 (Narten et al. ,
1976). Elle contient généralement des liaisons hydrogènes libres et des pores (vide),
qui disparaissent sous l’action d’un léger chauﬀage sous vide. Dans cette glace, en
particulier, le nombre de molécules d’eau maintenu au distance de van der Waals
(∼3.3 Å) a considérablement augmenté, lui conférant ainsi une plus grande densité.
Dans l’univers, la glace Iah, pourtant métastable, serait la plus représentative, en
raison de l’irradiation par les rayons cosmiques de glace cristalline ou amorphe de
plus basse densité (Watanabe & Kouchi, 2008).
Cette glace Iah, lorsqu’on la chauﬀe, se transforme progressivement entre 40 et 70 K
en glace amorphe basse densité, notée Ial (e.g. Narten et al. , 1976; Jenniskens et al.
, 1995). Cette transition de phase est irréversible et correspond à une réorganisation
du réseau ; la glace Ial possède une densité de 0.94 g.cm−3 et est observée jusqu’à
environ 100 K. Elle est généralement de structure poreuse, porosité qui disparait
progressivement sous l’action d’un chauﬀage. La résorption de la porosité est com-
plètement achevée à 90 K (Stevenson et al. , 1999). Cette forme de glace amorphe
est généralement obtenue par déposition lente de vapeur d’eau (<2 nm.s−1), sur une
surface froide (<120 K). Elle est communément appelée "Amorphous Solid Water"
ou ASW (Watanabe & Kouchi, 2008). La glace ASW est par ailleurs formées via le
système de codéposition décrit au Chapitre 2 lorsque nous procédons à des dépôts
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inférieurs à 100 K (cf Chapitre 3).
La glace amorphe basse densité, notées Ial, est donc obtenue par dépôt de vapeur
d’eau sur un substrat froid. A des températures plus élevées, le caractère cristallin est
de plus en plus marqué. Des micro-cristallites émergent au sein de la glace amorphe,
on parle alors de glace amorphe restreinte que l’on note Iar. Nous sommes alors en
présence, entre 100 et 140 K, d’un mélange de glace amorphe restreinte et de glace
cubique (Iar + Ic).
Vers 140 K, la glace cristallise déﬁnitivement dans sa forme cubique. Toutes ces
transformations sont irréversibles.
Ces glaces amorphes ne doivent pas être confondues avec les glaces notées LDA
et HDA (Low Density Amorphous, 0.94 g.cm−3) et (High Density Amorphous,
1.17 g.cm−3 à 0.1 MPa). Ces dernières correspondent à des phases métastables
(stables sur des périodes de quelques mois à 77 K et pression ambiante) obtenues
à plus haute pression. Ces glaces amorphes se transforment également en glace cu-
bique vers 150 K et 160 K.
D’autre part, selon les conditions de chauﬀage et pour des températures supérieures
à 120 K, il peut se former une glace à la structure vitreuse. On parle d’une HGW
ou Hyperquenched Glassy Water (e.g. Velikov et al. , 2001; Johari, 2005; Angell,
2008). Cette glace peut également être formée par projection rapide d’un jet de
gouttelettes d’eau de taille micrométrique, dans un gaz liquéﬁé extrêmement froid
(par exemple, le propane) ou sur un substrat extrêmement froid (≥80 K). C’est en
particulier cette forme de glace qui est étudiée par Hage et al. (1994). Une autre
voie de formation consiste à refroidir, avec de l’helium liquide à 4.2 K , des tubes
capillaires contenant de l’eau liquide (∼100 µm de diamètre) (Bhat et al. , 2005).
La structure et la thermodynamique de ces glaces présentent des similarités avec
l’eau liquide à 273 K, et ce en raison même de leurs voies de formation et propriétés
amorphes. La température de transition vitreuse associée à cette phase est extrême-
ment débattue (e.g. Velikov et al. , 2001; Angell, 2004; Yue & Angell, 2004; Johari,
2005; Souda, 2005; Capaccioli & Ngai, 2011) bien qu’elle soit généralement admise
autour de 136 K. Par ailleurs, cette transition est surtout caractérisée par une mo-
diﬁcation de la capacité thermique massique, résultat de la présence d’un nombre
important de liaisons hydrogènes fortes.
Enﬁn, la morphologie des solides amorphes obtenus par déposition de vapeur dépend
également fortement de la distribution angulaire des molécules incidentes. La poro-
sité du solide par exemple est directement liée à l’angle du rayon incident (Stevenson
et al. , 1999).
Table C.1 – A pression constante de 10−8 mbar, nous présentons les diﬀérentes
phases de la glace d’eau en fonction de la température.
T (K) Glace observée
10-90 amorphe Ial ou ASW
100-140 amorphe restreinte Iar
140-160 Cristallline cubique Ic
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C.2.4 Mobilité moléculaire, protonique dans la glace
Il est largement admis que les échanges isotopiques susceptibles de se produire
dans la glace demeurent intrinsèquement liés à la mobilité des protons et des molé-
cules dans la glace (Fisher & Devlin, 1995; Lee et al. , 2006; Park et al. , 2010). La
mobilité des défauts ponctuels dans la glace amorphe constitue un premier facteur
de cette mobilité. La cristallisation peut également apporter sa contribution par le
réarrangement moléculaire d’une part et du réseau des liaisons hydrogènes qu’elle
induit d’autre part. In ﬁne, les protons peuvent diﬀuser dans la glace par eﬀet tunnel
(Uras-Aytemiz et al. , 2001).
A. Les défauts ponctuels
Le terme « ponctuel » désigne le fait que les défauts sont situés en des points
spéciﬁques du cristal. Ils sont localisés sur une ou deux mailles élémentaires du ré-
seau cristallin, mais ils induisent une déformation pouvant se propager sur de plus
grandes distances. On distingue : les défauts moléculaires, ioniques et les défauts de
Bjerrum (de Koning et al. , 2006) (Fig. C.6).
Les défauts moléculaires de la glace se caractérisent par une lacune, c’est à dire l’ab-
sence d’une molécule d’eau dans le réseau cristallin ou par la présence d’une molécule
supplémentaire entre les molécules du réseau (défaut interstitiel). Lors du déplace-
ment d’une molécule de son site normal à une position interstitielle, ces défauts
peuvent apparaître séparément ou simultanément. Les sites vacants et interstitiels
sont autant de sites d’accueil pour les molécules d’eau. Elles diﬀusent dans la glace
en passant d’un site à l’autre : c’est le mécanisme d’auto-diﬀusion.
Les défauts ioniques et les défauts de Bjerrum (Hobbs, 1974) violent les règles
de Bernal-Fowler (cf § C.2.3). Ils traduisent d’un certain désordre des atomes d’hy-
drogène dans le réseau cristallin de la glace.
Les défauts ioniques sont des paires d’ions H3O+ et OH− qui se forment dans la
glace lorsque le proton meut d’une molécule à l’autre, par eﬀet tunnel, le long d’une
liaison hydrogène.
Les défauts de Bjerrum apparaissent lorsqu’une molécule d’eau eﬀectue une rotation
sur elle-même formant simultanément un défaut de type L (liaison non occupée par
un H) et un défaut de type D (liaison occupée par deux H). Ces défauts protoniques,
une fois formés, peuvent migrer le long du réseau de liaisons hydrogènes par sauts de
protons. L’irradiation électronique ou photonique peut en outre former des défauts
ioniques et générer de la mobilité protonique (Wooldridge & Devlin, 1988).
La présence de défauts dans un réseau cristallin modiﬁe les propriétés physiques
de la glace telles que la diﬀusion (défauts moléculaires), la conductivité électrique de
la glace (défauts protoniques), les propriétés optiques... Cette présence génère des
contraintes locales qui s’amortissent progressivement sur les mailles voisines par re-
laxation élastique. Par ailleurs lors de l’apparition d’un défaut L dans la glace, deux
des atomes d’oxygène du réseau deviennent voisins. La répulsion électrostatique ré-
sultante induit l’allongement de la liaison O-O (Plummer, 1992). L’ensemble des
atomes se réarrange au voisinage du défaut aﬁn de minimiser la tension et le surplus
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d’énergie engendré par sa présence. A des températures supérieures à 100 K, la ma-
jorité des défauts ponctuels dans la glace est extrêmement mobile (Hobbs, 1974). Ils
se regroupent fréquemment aﬁn de réduire les tensions imposées au réseau cristallin.
Ces défauts, permettant une mobilité importante des protons dans les glaces, tiennent
de fait un rôle fondamental dans les échanges isotopiques H/D (e.g. Collier, 1983;
Uras-Aytemiz et al. , 2001; Wooldridge et al. , 1987; Park et al. , 2010).
Ils peuvent également être générés par l’introduction de dopants au sein des glaces
(Johari, 2002). Parmi eux, nous trouvons les dopants HF, NH3. . . qui insèrent res-
pectivement des défauts L et D.
Figure C.6 – Glace Ih. a- Structure cristalline parfaite. b- Structure avec défauts
ioniques (H3O+/OH−) et de Bjerrum (L et D).
B. La cristallisation
Le terme cristallisation est employé ici pour décrire le passage d’une structure
amorphe de glace présentant généralement de nombreux défauts ponctuels à une
structure cristalline composée d’un empilement ordonné de molécules (ou de par-
ties de molécules). Les molécules s’ordonnent entre elles progressivement selon une
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maille géométrique (qui dans notre cas est cubique, nous parlons d’une glace dite
cubique (Ic)). Cette transformation s’accompagne d’une importante modiﬁcation
du réseau des liaisons hydrogènes. La disparition des défauts et l’agencement des
molécules d’eau s’eﬀectuent selon des mouvements de translation et rotation. Ces
mouvements ne sont possibles que si simultanément, au moins plusieurs des liaisons
hydrogènes (dans la glace 4 liaisons hydrogènes entourent une molécule d’eau) sont
rompues pour par la suite se reconstruire (Jenniskens & Blake, 1996; Jenniskens
et al. , 1997).
Ces mouvements dans le réseau des liaisons hydrogènes favorisent la mobilité des
protons et de fait probablement les échanges isotopiques susceptibles de se produire
entre des couples de molécules spatialement liées. En outre, la cristallisation s’ac-
compagne généralement d’une évaporation du gaz qui était initialement piégé dans
la structure amorphe de la glace (Schmitt et al. , 1992).
Par ailleurs, les transformations polymorphiques dont le solide initial est le seul ré-
actant et qui par chauﬀage évolue vers un nouveau solide B de structure diﬀérentes,
avec libération de gaz : A(s) donne B(s) + (G(g)) sont habituellement considérées
comme se déroulant selon deux processus :
• la germination
• la croissance
S’ils répondent au même bilan réactionnel, ces deux processus mettent en jeu en
revanche des zones réactionnelles diﬀérentes et se produisent selon des mécanismes
diﬀérents.
La germination correspond à la formation de la nouvelle phase B au sein de la
phase initiale A. L’apparition de la phase B couvre une petite zone de la phase
initiale : c’est la naissance de l’interface réactionnelle. A priori, ce processus peut se
produire soit dans le volume de la phase initiale, soit en surface de celle-ci.
De nombreuses lois cinétiques sont citées dans la littérature pour décrire l’apparition
des germes (Favergeon, 2006). On distingue généralement les lois de germination de
probabilité uniforme et celles relatives à l’activation de sites potentiels. Il existe éga-
lement des germinations dites en chaînes branchées. Dans ce cas, la naissance d’un
germe (et éventuellement la croissance de ce germe formé) est supposée provoquer la
formation d’autres germes. Ce processus est appelé branchement ou ramiﬁcation des
germes. Ces lois cinétiques de germination ne sont valables à condition cependant
que le processus de croissance n’aie pas commencé.
La croissance est le développement en volume de la nouvelle phase B au sein de
la phase initial A. Elle se traduit par la progression de l’interface réactionnelle for-
mée entre les germes et la phase initiale.
Elle peut avoir la même vitesse dans toutes les directions (croissance isotrope),
ou bien dans des directions privilégiées (croissance anisotrope). La loi décrivant la
croissance de la nouvelle phase est déterminée en considérant diﬀérentes hypothèses
(modes de croissance du germe, étapes limitante, sens de développement de la nou-
velle phase, formes géométriques des grains) (Favergeon, 2006).
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Ces deux processus, qui peuvent être consécutifs ou simultanés, contribuent donc
à l’évolution de l’interface réactionnelle (son apparition et son développement) dont
dépend la vitesse de la réaction. Les lois cinétiques décrivant les transformations
dans les solides doivent donc considérer la germination suivie de la croissance des
germes.
La compétition entre ces deux processus donne généralement lieu à des courbes
cinétiques, représentant le degré d’avancement de la réaction en fonction du temps
expérimental, de forme sigmoïde (les courbes représentant la vitesse de réaction en
fonction du degré d’avancement présentent alors un maximum).
En général, la communauté scientiﬁque (Hage et al. , 1994) utilise les lois d’Avrami
pour décrire ce genre de processus (Favergeon, 2006). Ces lois reposent sur diﬀérentes
hypothèses :
• le volume de la phase initiale est illimité,
• la loi de germination suit une loi de Poisson (c’est-à-dire que les germes doivent
être répartis au hasard dans le volume du solide),
• la forme et l’orientation de tous les germes sont les mêmes,
• la croissance est isotrope
• la vitesse de croissance est indépendante de l’instant d’apparition du germe.
L’expression de la loi cinétique est de la forme :
− ln(1− α) = k × tn (C.1)
α correspond au degré d’avancement de la réaction, k représente la constante de
vitesse de la réaction et n est une constante qui dépend à la fois de la forme des
germes et de la géométrie des grains du solide initial.
L’ajustement des courbes expérimentales aux lois d’Avrami fournit une seule constante
cinétique et ne permet pas malheureusement de découpler la germination de la crois-
sance.
C.2.5 Réactions acido-basiques
Les échanges isotopiques en solution aqueuse peuvent se produire à travers des
réactions acido-basiques. Ces réactions sont également envisageables en phase solide
en présence ou non de molécules d’eau. En conséquence, nous déﬁnissons quelques
notions de chimie liée à ces réactions acido-basique, qui pourront aider le lecteur à
la compréhension des mécanismes d’échanges isotopique en phase condensée.
Dans l’eau pure, il se produit une réaction d’auto-protolyse :
H2O+H20↔ H3O+ +OH− (C.2)
A partir de cette réaction, le produit ionique de l’eau, Ke, est déﬁni :
Ke = [H3O
+][OH−] (C.3)
Ke vaut 10−14 à 298 K et 1 atm.
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Une réaction acido-basique est une réaction chimique au cours de laquelle s’opère
un transfert d’un ou plusieurs ions H+. L’espèce chimique qui capte (B) ces ions est
appelée base :
B + H+ ↔ BH+ (C.4)
; celle qui les cède (AH), acide :
AH↔ A− +H+ (C.5)
Deux espèces chimiques constituent un couple acide/base (AH / A− ou BH+ / B)
s’il suﬃt de perdre ou gagner un protons pour passer de l’un à l’autre. L’eau est
une espèce chimique dite ampholyte car elle appartient à deux couples acide/base en
étant tantôt l’acide tantôt la base : H3O+ / H2O et H2O / OH−. Une réaction acido-
basique sera donc simplement un échange de protons entre deux couples acide/base.
Lorsque la réaction acido-basique implique un des couples de l’eau, deux types de
réactions se distinguent :
•
AH+H2O↔ A− +H3O+ (C.6)







A− +H2O↔ AH+OH− (C.8)





La déﬁnition d’une constante de basicité, Kb est cependant inutile puisque Ka ×
Kb = Ke. En pratique seules les constantes d’acidité Ka sont utilisées. Un couple
acide/base est par conséquent caractérisé par une seule grandeur appelée pKa :
pKa = −log(Ka) (C.10)
Les acides les plus forts possèdent les valeurs de pKa les plus faibles alors que les
bases les plus fortes ont les valeurs de pKa les plus fortes et sont donc placés en bas
de l’axe.
En solution aqueuse :
• H3O+ est l’acide le plus fort et le couple H3O+ / H2O (avec H2O la base)
possède un pKa =0
• OH− est la base la plus forte et le couple H2O / OH− (avec H2O la base)
possède un pKa =14 ou 15.74, selon si on considère une solution diluée ou
non.
La valeur du pKa du couple H2O / OH− sera de 14 si on prend l’activité du
solvant (H2O en l’occurence) égale à 1.
Dans le cas de solutions diluées (toutes les autres espèces sont en faible quantité par
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rapport à l’eau), activité et concentration (en mol.L−1) sont généralement confon-
dues. Dans ce cas, nous avons dans 1 L d’eau, 55.5 mol d’eau, soit une molarité (ou
concentration molaire) de 55.5 (il faut considérer que 1 L correspond à 1000 grammes
et que l’eau possède une masse molaire de 18.01 g.mol−1)). Puisque le Ka est ici










soit un pKa de 15.74.
Dans cette thèse, seuls des mélanges, dans lesquels des molécules organiques sont
piégées dans une matrice de glace d’eau, sont analysés. En conséquence, l’étude des
réactions acido-basiques s’y produisant (si bien évidemment elles s’y produisent),
doit être réalisée avec un choix de pKa, pour le couple H2O / OH−, de 15.74.
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